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vRe´sume´
La raie d’annihilation e´lectron-positron en provenance de notre Galaxie a e´te´ de´cou-
verte et identifie´e pour la premie`re fois dans les anne´es 1970. De`s lors, l’origine de l’an-
timatie`re galactique est devenue un des sujets les plus controverse´s de l’Astrophysique.
La raie a` 511 keV, signature de l’annihilation e+ e−, a e´te´ observe´e par de nombreux
instruments embarque´s sur des ballons stratosphe´riques, puis des satellites ; cependant,
l’origine des positrons galactiques reste encore mal connue. Depuis le 17 octobre 2002,
date du lancement de l’observatoire INTEGRAL de l’ESA, le spectrome`tre SPI scrute le
ciel dans le domaine γ. L’e´tude de la raie d’annihilation galactique est un des objectifs
majeurs de cette mission.
La pre´sente the`se s’ouvre sur l’e´tude de la partie centrale de SPI : son plan de de´tection.
Avant toute remarque sur son utilisation, une premie`re phase s’impose : sa calibration
en e´nergie. En effet, celle-ci est cruciale pour une bonne exploitation des donne´es. Nous
verrons que deux facteurs, l’un line´aire avec le temps, l’autre avec la tempe´rature, suffisent
a` mode´liser la de´rive de la fonction de calibration en e´nergie. On en de´duit la fre´quence
et les limitations du processus de calibration. De plus, les de´tecteurs de SPI se de´gradent
sous l’influence de l’environnement spatial. Toute l’information sur l’e´tat de de´gradation
des de´tecteurs est contenue dans la forme des raies du bruit de fond. Leur e´tude permet
de quantifier cet e´tat de de´gradation ainsi que les variations d’efficacite´ des de´tecteurs.
La relation entre la de´gradation et calibration des de´tecteurs est e´galement e´tablie.
Une fois l’instrument calibre´, la mode´lisation du bruit de fond instrumental est une
e´tape indispensable compte-tenu du faible rapport signal a` bruit pre´sent a` 511 keV. Le
de´veloppement d’un mode`le base´ sur l’utilisation de traceurs d’activite´ et sa validation
sont reporte´s. Deux approches comple´mentaires permettent ensuite de de´terminer la mor-
phologie de l’e´mission. La premie`re, ou` l’on teste la vraisemblance d’une distribution
spatiale (model fitting), permet de confirmer la validite´ du mode`le de bruit de fond tout
en contraignant l’e´tendue de l’e´mission (forme et flux avec intervalles de confiance). La
de´convolution des images constitue une seconde me´thode, elle permet de ge´ne´rer une carte
du ciel traduisant l’essence meˆme du contenu des donne´es.
Lors du traitement de la premie`re anne´e des donne´es SPI, l’e´mission a` 511 keV apparaˆıt
centre´e sur le centre galactique avec une e´tendue spatiale de ∼8˚ (largeur a` mi-hauteur).
Une deuxie`me composante spatiale est e´galement re´solue sans ambiguite´ : le disque ga-
lactique. Les caracte´ristiques de la raie d’annihilation sont de´termine´es avec une pre´cision
sans pre´ce´dent, un flux total de 1.09-2.43×10−3 ph cm−2 s−1 est de´duit en tenant compte
des incertitudes sur la distribution spatiale.
Pour finir, la contribution des diverses sources potentielles de positrons galactiques est






Table des matie`res vii
Table des figures ix
Liste des tableaux x
1 L’astronomie γ 1
1.1 Les de´couvertes de l’Astronomie γ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1
1.1.1 La place du rayonnement γ dans l’Astronomie . . . . . . . . . . . . 1
1.1.2 Un peu d’histoire... . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 4
1.1.3 Les raies γ-nucle´aires . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5
1.1.3.1 La raie d’annihilation e+ e− . . . . . . . . . . . . . . . . . 7
1.1.3.2 La raie a` 1809 keV de l’26Al . . . . . . . . . . . . . . . . . 11
1.1.3.3 Le 56Co et 57Co . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13
1.1.3.4 Le 44Ti . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13
1.1.3.5 Le 60Fe . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14
1.1.3.6 Le 22Na et 7Be des Novae . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14
1.1.3.7 Les raies cyclotrons . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15
1.2 Comment observer le rayonnement γ ? . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15
1.2.1 Les te´lescopes a` modulation d’ouverture . . . . . . . . . . . . . . . 16
1.2.2 Les te´lescopes Compton . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 16
1.2.3 Les instruments du futur . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 18
1.2.3.1 Ame´lioration des concepts existants . . . . . . . . . . . . . 18
1.2.3.2 La focalisation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 20
2 L’observatoire INTEGRAL 23
2.1 SPI . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 23
2.1.1 Description ge´ne´rale . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 25
2.1.2 Le plan de de´tection de SPI . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 28
2.1.2.1 Les de´tecteurs germanium haute-purete´ . . . . . . . . . . 28
2.1.2.2 La came´ra de SPI . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 34
2.2 IBIS . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 36
viii TABLE DES MATIE`RES
2.3 JEM-X . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38
2.4 L’OMC . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38
2.5 L’ISDC . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 39
2.6 IBAS . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41
3 La calibration en e´nergie de SPI 43
3.1 La calibration de SPI en vol . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 43
3.1.1 La non line´arite´ mesure´e au sol . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 43
3.1.2 Cre´ation d’une base de donne´es . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 44
3.1.3 La proce´dure de calibration en vol . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 45
3.2 Stabilite´ de la calibration en e´nergie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 49
3.3 Tests additionnels sur les donne´es . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 53
3.3.1 La re´volution 42 : grandes variations de tempe´rature . . . . . . . . 53
3.3.2 La re´volution 66 : configuration des machines cryoge´niques . . . . . 55
3.3.3 Re´volution 43 a` 85 : test d’une calibration de´terministe . . . . . . . 56
3.4 La calibration de SPI en re´sume´ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 59
4 La de´gradation du plan de de´tection de SPI 61
4.1 La de´gradation des de´tecteurs HPGe . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 61
4.2 Me´thode . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 63
4.3 La de´gradation en vol . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 64
4.4 Variation de l’efficacite´ des de´tecteurs . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 71
4.4.1 Variation d’efficacite´ au pic de pleine e´nergie . . . . . . . . . . . . . 71
4.4.2 Variation d’efficacite´ au pic dans une bande en e´nergie fine . . . . . 71
4.5 Effet de la de´gradation sur la calibration en e´nergie . . . . . . . . . . . . . 73
4.6 Correction de la de´gradation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 75
5 La raie a` 511 keV galactique : l’analyse des donne´es SPI 77
5.1 Le bruit de fond instrumental a` 511 keV . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 77
5.1.1 Origine du bruit de fond instrumental . . . . . . . . . . . . . . . . . 77
5.1.2 Evolution des mode`les de bruit de fond . . . . . . . . . . . . . . . . 78
5.1.2.1 Etape 1 : un mode`le base´ sur Gedsat . . . . . . . . . . . . 80
5.1.2.2 Etape 2 : utilisation de templates . . . . . . . . . . . . . . 83
5.1.2.3 Etape 3 : lissage des TPs et simplification du mode`le . . . 86
5.1.3 Conclusions et perspectives . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 91
5.2 Analyse morphologique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 92
5.2.1 Profil en longitude et latitude . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 92
5.2.2 Model fitting . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 94
5.2.2.1 Caracte´risation de l’e´tendue de l’e´mission a` 511 keV ga-
lactique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 95
5.2.2.2 De´termination de la distribution spatiale de l’e´mission a`
511 keV galactique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 97
5.2.3 De´convolution des images . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 100
5.3 Analyse spectrale . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 102
5.4 Conclusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 106
TABLE DES MATIE`RES ix
6 Discussion : l’origine des positrons dans notre galaxie 109
6.1 Pertes d’e´nergie et processus d’annihilation des positrons dans le milieu
interstellaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 109
6.1.1 Pertes d’e´nergie de positrons . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 109
6.1.2 Ralentissement et thermalisation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 110
6.1.3 Le processus d’annihilation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 110
6.2 L’apport des donne´es SPI : hypothe`ses de travail . . . . . . . . . . . . . . . 114
6.3 Les sources potentielles de positrons . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 117
6.3.1 Les Supernovae . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 117
6.3.1.1 Les supernovae du type Ia . . . . . . . . . . . . . . . . . . 118
6.3.1.2 Les e´toiles massives (SN Ib, Ic et II) . . . . . . . . . . . . 119
6.3.1.3 Les sursauts γ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 120
6.3.2 Les Novae . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 121
6.3.3 Les objets compacts . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 123
6.3.4 Les Rayons Cosmiques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 125
6.3.5 La Matie`re Noire Le´ge`re . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 126
7 Conclusion 129
Bibliographie 132
A Analyse des donne´es IBIS 157
B Spectre somme´ de SPI entre la re´volution 20 et 131 165
C Les mode`les de distributions spatiales galactiques 175
D Acronymes 177
x TABLE DES MATIE`RES
xi
Table des figures
1.1 Le spectre e´lectromagne´tique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2
1.2 Cartes du ciel a` diffe´rentes longueurs d’onde (voir texte). . . . . . . . . . . 3
1.3 Couverture temps-e´nergie des principales missions γ passe´es, pre´sentes et
futures. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 7
1.4 Photo d’une des premie`res traces de positrons observe´e par Anderson [1932].
La bande horizontale au centre de l’image est une plaque de plomb de 6
mm d’e´paisseur, la trajectoire du positron est mate´rialise´e par la courbe. . 9
1.5 Spectre de 1E1740.7-2942 obtenu par SIGMA en octobre 1990 (croix). Le
spectre obtenu en mars-avril 1990 (losanges) est fourni pour comparaison.
D’apre`s Bouchet et al. [1991]. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10
1.6 Carte OSSE du ciel a` 511 keV d’apre`s Purcell et al. [1997]. . . . . . . . . . 11
1.7 Carte de la raie 511 keV et du continuum positronium d’apre`s Milne et al.
[2001]. Deux algorithmes ont e´te´ utilise´s pour la re´alisation des images :
“Richardson-Lucy” (RL) et Single Value Decomposition (SVD). . . . . . . . 12
1.8 Le flux de la raie a` 511 keV galactique vu par des instruments utilisant des
de´tecteurs germanium haute re´solution avant l’e`re INTEGRAL. . . . . . . 13
1.9 L’e´nergie de la raie a` 511 keV galactique vue par des instruments utilisant
des de´tecteurs germanium haute re´solution avant l’e`re INTEGRAL. . . . . 13
1.10 La largeur de la raie a` 511 keV galactique vue par des instruments utilisant
des de´tecteurs germanium haute re´solution avant l’e`re INTEGRAL. . . . . 13
1.11 Carte COMPTEL de l’26Al a` 1809 keV d’apre`s Kno¨dlseder et al. [1999a]. . 14
1.12 Les diffe´rentes mesures du 44Ti dans CAS-A. A gauche, la raie a` 1157 keV
vu par COMPTEL ; a` droite, la raies a` 68 et 78 keV vues par BeppoSax
(rouge) et INTEGRAL/IBIS (noir). Figure extraite de Diehl et al. [2005]. . 15
1.13 Vue sche´matique d’un te´lescope a` masque code´. . . . . . . . . . . . . . . . 17
1.14 Vue sche´matique d’un te´lescope Compton. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 18
1.15 Le te´lescope Mega. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19
1.16 Vue sche´matique d’une Lentille de Laue . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 21
2.1 Vue explose´e du satellite INTEGRAL. La hauteur totale du satellite atteint
quatre me`tres pour un poids total de quatre tonnes. La moitie´ de sa masse
est de´die´e a` sa charge utile que constituent les quatre instruments SPI,
IBIS, JEM-X et OMC. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 25
2.2 Le consortium INTEGRAL. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26
2.3 Le te´lescope SPI. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27
xii TABLE DES FIGURES
2.4 Diagramme fonctionnel de SPI, d’apre`s Paul [2002]. . . . . . . . . . . . . . 29
2.5 Vue sche´matique d’un de´tecteur germanium en configuration planar, d’apre`s
Knoll [2002]. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30
2.6 Vue sche´matique d’un de´tecteur germanium en configuration coaxiale, d’apre`s
Knoll [2002]. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
2.7 Intensite´ du champ e´lectrique en fonction du rayon dans un detecteur ger-
manium coaxial, d’apre`s Llacer [1972]. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32
2.8 Contribution relative des diffe´rents me´canismes de pertes d’e´nergie dans
la constitution du pic de pleine e´nergie pour un de´tecteur HPGe 6×6 cm
(diame`tre×hauteur), d’apre`s Roth et al. [1984]. . . . . . . . . . . . . . . . 32
2.9 Vue sche´matique de la re´ponse en e´nergie d’un de´tecteur γ (Figure extraite
de von Ballmoos et al. [2005]). La figure de gauche illustre la cas d’un
photon ayant une e´ne´rgie < 1022 keV alors que la partie de droite est
valable pour un photon d’e´nergie > 1022 keV. . . . . . . . . . . . . . . . . 33
2.10 Variation de la re´solution en fonction de l’e´nergie pour un de´tecteur HPGe
de 86 cm3, d’apre`s Owens [1985]. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 34
2.11 Sche´ma de fonctionnement d’un de´tecteur HPGe, d’apre`s Kandel [1998].
Diffe´rents me´canismes de conversion d’e´nergie sont repre´sente´s ; les inter-
actions γ-Ge : diffusion Compton (C), l’effet photoe´lectrique (P), la cre´ation
de paires (Pa) ; ainsi que les interactions secondaires : rayonnement de frei-
nage des e´lectrons (B pour Bremsstrahlung), l’annihilation e+ e− (A). Les
photons γ sont repre´sente´s par des fle`ches ondule´es, les e+ e− en pointille´s.
Les paires e´lectrons/trous cre´e´es le long des trajectoires secondaires sont
symbolise´es par des fle`ches a` double sens (t+ ↔ e−). . . . . . . . . . . . . . 35
2.12 La came´ra de SPI. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 36
2.13 Le plan de de´tection et le blindage de IBIS. . . . . . . . . . . . . . . . . . 37
2.14 Le masque code´ (a` gauche) et le plan de de´tection (a` droite) de JEM-X. . . 39
2.15 Le moniteur optique d’INTEGRAL : OMC. . . . . . . . . . . . . . . . . . 39
3.1 Valeur moyenne de la non line´arite´ des chaˆınes de mesure de SPI observe´e
au sol pour la gamme basse. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 44
3.2 Spectre du de´tecteur 0 pour la re´volution 43. La marque * signifie que la
raie est utilise´e pour de´terminer las variations d’efficacite´ des de´tecteurs de
SPI et qu’elle est issue de la radioactivite´ naturelle (cf. §4.4). . . . . . . . . 47
3.3 Position de quelques raies de bruit de fond en fonction du nume´ro de la
re´volution (SE en noir, ME2 non reconstruits en rouge). Les valeurs pre´-
sente´es sont des valeurs moyennes sur le plan de de´tection. . . . . . . . . . 48
3.4 Tempe´rature du plan de de´tection en fonction du nume´ro de la re´volution . 49
3.5 Position des raies a` 198 keV et 883 keV en canal en fonction de la tempe´-
rature du plan de de´tection lors de la re´volution 42. Le trait en pointille´s
indique le meilleur ajustement avec une fonction line´aire. . . . . . . . . . . 50
3.6 Position des raies a` 198 keV et 883 keV en canal en fonction de la tempe´-
rature du plan de de´tection entre la re´volution 43 et 90. . . . . . . . . . . . 51
TABLE DES FIGURES xiii
3.7 Position des raies a` 198 et 883 keV en fontion du temps vs mode`le (la valeur
moyenne des positions de chaque raie est prise comme origine de l’axe y
pour une meilleure lisibilite´). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52
3.8 Coefficients c1 (line´arite´ avec la T˚ , graphe supe´rieur) et c2 (line´arite´ avec
le temps, graphe infe´rieur) en fonction de l’e´nergie. . . . . . . . . . . . . . 52
3.9 Variation moyenne de la calibration en e´nergie due au facteur tempe´rature
Ctemp pendant une re´volution. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52
3.10 Variation moyenne de la calibration en e´nergie due au facteur temporel
Ctime pendant une re´volution. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52
3.11 Effet de la correction en tempe´rature sur la calibration en e´nergie de la
re´volution 42. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 54
3.12 Valeurs moyennes sur le plan de de´tection des positions des principales raies
de bruit de fond dans le cadre d’une calibration de´terministe en fonction
du nume´ro de re´volution. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 57
3.13 Position de la raie a` 1764 keV en fonction du nume´ro de la re´volution pour
le de´tecteur 16 dans le cadre d’une calibration en e´nergie de´terministe. . . 58
3.14 Position de la raie a` 1764 keV en fonction du nume´ro de la re´volution pour
le de´tecteur 5 dans le cadre d’une calibration en e´nergie de´terministe. . . . 58
4.1 Forme typique d’une raie avant et apre`s de´gradation . . . . . . . . . . . . . 62
4.2 Mode`le 1 : G+C+S . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 65
4.3 Mode`le 2 : G+C+S+T . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 65
4.4 Autre mode`le : G+C+S+T+T’ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 65
4.5 Mode`le 3 : (G+C+S)
⊗
ET . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 65
4.6 Evolution de la FWTM de´termine´e en utilisant le Mode`le 2 en fonction du
nume´ro de la re´volution et de l’e´nergie. Les lignes verticales mate´rialisent
les annealings. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 66
4.7 Evolution de τ (cf. Mode`le 3) en fonction du nume´ro de re´volution et de
l’e´nergie. Les lignes verticales mate´rialisent les annealings. . . . . . . . . . 66
4.8 τ=f(nume´ro de re´volution) avec g2 libre lors de l’ajustement, pour la raie
a` 2754 keV. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 67
4.9 τ=f(nume´ro de re´volution) avec g2 fixe´ a` 1.366 keV lors de l’ajustement,
pour la raie a` 2754 keV. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 67
4.10 τ moyen en fonction de l’e´nergie entre la re´volution 17 et 250. L’ajustement
donne 0.8±0.29 keV @1MeV (3σ). Les courbes en pointille´s sont obtenues
en ajoutant ou retranchant 3 fois l’e´cart type aux valeurs moyennes. . . . . 68
4.11 La raie a` 2754 keV accumule´e par le de´tecteur 0 durant la re´volution 200.
Le meilleur ajustement avec le Mode`le 1 est indique´. Un χ2 de 322 pour
195 degre´s de liberte´ est obtenu. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 69
4.12 La raie a` 2754 keV accumule´e par le de´tecteur 0 durant la re´volution 200.
Le meilleur ajustement avec le Mode`le 3 est indique´. Un χ2 de 284 pour
194 degre´s de liberte´ est obtenu. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 69
4.13 Evolution de la FWHM de´termine´e en utilisant le Mode`le 1 en fonction du
nume´ro de la re´volution et de l’e´nergie. Les lignes verticales mate´rialisent
les annealings. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 70
xiv TABLE DES FIGURES
4.14 Re´solution en e´nergie moyenne entre l’orbite 17 et 250 (trait continu). La
re´solution de SPI pour des niveaux de de´gradation minimum et maximum
est e´galement indique´e par les traits en pointille´s . . . . . . . . . . . . . . . 70
4.15 Taux de comptage dans les raies a` 1460 et 2614 keV en fonction du temps. 73
4.16 Diminution de l’efficacite´ au pic de pleine e´nergie (ie. dans une bande en
e´nergie large) entre la re´volution 43 et 86. La droite en pointille´s repre´sente
la valeur moyenne, soit 1.34±0.7%. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 73
4.17 Variation de l’efficacite´ au pic dans une bande de 2 keV en fonction de
l’e´nergie entre la re´volution 43 et 86. Les donne´es simule´es sont repre´sente´es
par des losanges. L’ajustement des points mesure´s avec un polynoˆme de
degre´ 2 donne 5.3±0.5% a` 1 MeV. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 74
4.18 La raie a` 2754 keV pendant les re´volutions 43 et 86 ajuste´es par une Gaus-
sienne. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 74
4.19 De´calage des pics en fonction de l’e´nergie entre la re´volution 43 et 86 :
mesures vs simulations. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 74
5.1 La raie a` 511 keV pour le de´tecteur 0 durant la SCW n˚ 40 de la re´volution
44. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 79
5.2 Taux de comptage a` 511 keV moyen sur le plan de de´tection en fonction
du temps. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 79
5.3 Taux de comptage des principaux traceurs d’activite´ utilise´s pour la mode´-
lisation du BDF instrumental a` 511 keV, en fonction du temps. . . . . . . 79
5.4 Profil en longitude du flux a` 511 keV en fonction de l’observation OFF
utilise´e pour la mode´lisation du BDF. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 82
5.5 Profil en longitude du flux a` 511 keV en utilisant l’observation du Crabe
comme OFF. La courbe rouge est de´termine´e en ajustant la valeur de Gp,d,e
pour chaque re´volution. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 82
5.6 Niveau de confiance obtenu par model fitting en fonction de la FWHM de la
distribution spatiale (suppose´e gaussienne) et de la me´thode d’ajustement
de Gp,d,e pour un mode`le de BDF “incorrect” (cf. texte). . . . . . . . . . . . 85
5.7 Niveau de confiance obtenu par model fitting en fonction de la FWHM de la
distribution spatiale (suppose´e gaussienne) et de la me´thode d’ajustement
de Gp,d,e pour un mode`le de BDF “satisfaisant” (cf. texte). . . . . . . . . . 85
5.8 Taux de comptage dans la raie a` 511 keV en fonction de la SCW. Le meilleur
ajustement, pour un mode`le line´aire avec Gedsat et le temps, est trace´ en
rouge. Le panel infe´rieur montre les re´sidus, un χ2 re´duit de 1.15 est obtenu. 87
5.9 (χ2-nombre de parame`tres) en fonction de τ et du mode`le. . . . . . . . . . 88
5.10 χ2 du mode`le line´aire avec Gedsat et TPτ=352j en fonction de la TFL du
continuum (en coups) et de la TFL du Gedsat (en ×260s). . . . . . . . . . 89
5.11 Autocorre´lation du Gedsat en fonction du lag. . . . . . . . . . . . . . . . . 90
5.12 Valeurs des coefficients de line´arite´ avec Gedsat et TPτ=352j en fonction du
OFF. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 90
TABLE DES FIGURES xv
5.13 Les diffe´rents jeux de donne´es OFF a` notre disposition (sche´matise´s dans le
plan galactique). Les zones bleues repre´sentent les pointages autorise´s pour
la constitution du jeu de donne´es. Pour chacun, le nom, la dure´e totale et
le nombre de SCWs sont indique´s. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 90
5.14 Taux de comptage dans la raie a` 511 keV en fonction du nume´ro de re´-
volution pour les e´ve`nements simples. Les lignes verticales en pointille´s
mate´rialisent la de´faillance des de´tecteurs 2 et 17 lors des re´volutions 140
et 215. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 93
5.15 Profil en longitude du flux a` 511 keV en utilisant l’observation du Crabe
comme OFF compare´ aux profils simule´s pour une source ponctuelle pla-
ce´e au centre galactique et pour une e´mission gaussienne syme´trique par
rapport au centre galactique. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 94
5.16 Vraisemblance d’une distribution gaussienne en fonction de sa FWHM et
de la position de son centre. Chaque contour indique un niveau de confiance
de 1σ. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 96
5.17 Vraisemblance d’une distribution spatiale gaussienne syme´trique de FWHM
8˚ en fonction de la position de son centre dans le re´pe`re (l,b). Les quatre
graphiques supe´rieurs ont e´te´ obtenus avec des mode`les de BDF diffe´rents,
les quatre infe´rieurs avec des jeux de donne´es inde´pendants (cf. texte pour
des pre´cisions). Chaque contour indique un niveau de confiance de 1σ. . . . 98
5.18 Les meilleurs mode`les obtenus par model fitting. Deux sous-cate´gories sont
pre´sente´es : les mode`les contenant une composante bulbe ou/et halo et les
mode`les contenant une composante bulbe ou/et halo plus une composante
disque. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 99
5.19 Images obtenues par RL en fonction de l’ite´ration. . . . . . . . . . . . . . . 101
5.20 Log likelihood ratio associe´ aux images obtenues par RL en fonction de
l’ite´ration. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 103
5.21 Flux calcule´ a` partir des images obtenues par RL en fonction de l’ite´ration. 103
5.22 ∆l et ∆b ajuste´s sur les images obtenues par RL en fonction de l’ite´ration. 103
5.23 l0 et b0 ajuste´s sur les images obtenues par RL en fonction de l’ite´ration. . 103
5.24 La raie d’annihilation obtenue lors du traitement du GCDE1+GCDE2 en
supposant une distribution spatiale gaussienne avec une FWHM de 8˚ . . . . 104
5.25 Les caracte´ristiques de la raie a` 511 keV en fonction de la FWHM de
la source au centre galactique (re´sultats obtenus lors du traitement des
donne´es du GCDE 1 + 2). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 105
5.26 La raie a` 511 keV galactique issue du traitement de la premie`re anne´e de
donne´es publiques d’INTEGRAL. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 106
5.27 Le flux a` 511 keV galactique vu par des instruments utilisant des de´tecteurs
germanium haute re´solution. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 107
5.28 L’e´nergie de la raie a` 511 keV galactique vue par des instruments utilisant
des de´tecteurs germanium haute re´solution. . . . . . . . . . . . . . . . . . 107
5.29 La largeur de la raie a` 511 keV galactique vue par des instruments utilisant
des de´tecteurs germanium haute re´solution. . . . . . . . . . . . . . . . . . 107
5.30 La carte du ciel a` 511 keV vue par SPI. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 108
xvi TABLE DES FIGURES
6.1 Taux de perte d’e´nergie des positrons par unite´ de temps, d’apre`s Gillard
[en pre´paration]. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 111
6.2 Les sections efficaces d’interaction des positrons avec H et les e´lectrons
libres, d’apre`s Guessoum et al. [2005]. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 111
6.3 Distribution en e´nergie de l’e´mission 3γ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 113
6.4 La raie d’annihilation en fonction des caracte´ristiques du MIS, d’apre`s
Guessoum et al. [2005]. xgr repre´sente la fraction de grain (cf. texte pour
les carate´ristiques de chaque phase du MIS). . . . . . . . . . . . . . . . . . 114
6.5 Vue sche´matique de l’annihilation des positrons dans le MIS, d’apre`s Gues-
soum et al. [1991] . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 115
6.6 Limite supe´rieure sur la luminosite´ des sources ponctuelles dans la direction
du centre galactique (trait continu en ph s−1, pointille´s en e+ s−1 ) . . . . . 117
6.7 Distribution spatiale des SNR galactiques, la figure du bas repre´sente seule-
ment ceux qui ont une luminosite´ de surface a` 1 GHz supe´rieure a` 10−20 W
m−2 Hz−1 sr−1 d’apre`s Green [2004]. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 121
6.8 Le spectre du pulsar du crabe a` deux pe´riodes diffe´rentes, d’apre`s Massaro
et al. [1991]. On voit clairement sur le spectre de droite une raie situe´e ∼
440 keV. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 123
6.9 La distribution spatiale des Pulsars, d’apre`s Manchester et al. [2005]. . . . 124
6.10 La distribution spatiale des binaires X, d’apre`s Grimm et al. [2002]. Sur le
graphique de droite, les fle`ches indiquent la position des points tangeants
avec les bras spiraux de notre Galaxie. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 125
6.11 La carte du ciel EGRET au dessus de 100 MeV . . . . . . . . . . . . . . . 126
xvii
Liste des tableaux
1.1 Les faits marquants de l’Astronomie γ, d’apre`s von Ballmoos et al. [2005]. 6
1.2 Inventaire des raies γ observe´es, d’apre`s von Ballmoos et al. [2005]. . . . . 8
1.3 Principales caracte´ristiques de COMPTEL. . . . . . . . . . . . . . . . . . 19
2.1 Comparaison entre INTEGRAL et les pre´ce´dentes missions γ. . . . . . . . 24
2.2 Principales caracte´ristiques de SPI. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26
2.3 Principales caracte´ristiques d’IBIS. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38
2.4 Principales caracte´ristiques de JEM-X. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 40
2.5 Principales caracte´ristiques de l’OMC. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 40
3.1 Les raies de bruit de fond choisies pour la calibration en e´nergie. . . . . . 46
3.2 Comparaison de la re´solution et de la pre´cision de la calibration en e´nergie
pour les re´volutions 42 et 43. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 55
3.3 Ecart entre la position the´orique et la position re´elle des raies dans le cadre
d’une calibration de´terministe. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 56
4.1 Les raies utilise´es pour de´termination de la de´gradation du plan de de´tec-
tion de SPI. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 63
4.2 Les annealings de SPI entre son lancement (17/10/2002) et le 02/11/2004. 65
4.3 Les raies provenant de la radioactivite´ naturelle. ”Me´lange´e” signifie que le
taux de comptage dans cette raie est inde´terminable car elle est me´lange´e
avec une autre. ”Faible”signifie que le taux de comptage dans cette raie n’est
pas assez significatif au regard de notre e´tude. “Se´lectionne´e” signifie que
la raie est utilise´e pour de´terminer les variations d’efficacite´ des de´tecteurs
de SPI. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 72
5.1 Les trois pe´riodes d’analyse des donne´es SPI. . . . . . . . . . . . . . . . . . 80
5.2 Evolution des caracte´ristiques morphologiques de l’e´mission a` 511 keV ga-
lactique lors de l’analyse de la premie`re anne´e de donne´es SPI. Les pe´riodes
sont de´finies dans le Tableau 5.1.2. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 97
5.3 Les caracte´ristiques de la raie a` 511 keV vues par SPI . . . . . . . . . . . . 108
6.1 Les principaux canaux d’annihilation des positrons dans le MIS. . . . . . . 112
6.2 Les principaux canaux de production de positrons dans l’Univers. . . . . . 118
6.3 Les canaux de production de positrons dans les supernovae du type I et II. 118
6.4 Les canaux de production de positrons dans les novae. . . . . . . . . . . . 122
xviii LISTE DES TABLEAUX
1Chapitre 1
L’astronomie γ
Le rayonnement γ a e´te´ pour la premie`re fois mis en e´vidence par Paul Villard [Villard,
1900] qui le de´crivait comme un rayonnement non-de´viable et difficile a` absorber. Ce
nouveau type de rayonnement n’e´tait en fait “que” de la lumie`re. Or, une grande partie
de l’information que nous pouvons recueillir sur le fonctionnement de notre Univers est
vehicule´e par cette dernie`re. Avec cette de´couverte, s’est ouverte une nouvelle porte a`
laquelle l’Astronomie n’avait pas encore frappe´ faute d’en connaˆıtre l’existence, elle allait
donc eˆtre un des premiers be´ne´ficiaires de cette trouvaille.
Nous allons, dans ce chapitre, re´sumer tout d’abord les de´couvertes de l’Astronomie γ
(cf. §1.1) ; les observations de la raie d’annihilation y sont largement de´crites (cf. §1.1.3.1).
Nous dresserons ensuite un panel des moyens d’observation dans ce domaine de lon-
gueurs d’ondes (cf. §1.2). Une grande partie des informations de´veloppe´es ici est tire´e de
von Ballmoos et al. [2005].
1.1 Les de´couvertes de l’Astronomie γ
1.1.1 La place du rayonnement γ dans l’Astronomie
Dans la suite de ce manuscrit, en se re´fe´rant a` la lumie`re, nous parlerons indiffe´rem-
ment de longueur d’onde λ, d’e´nergie E ou de fre´quence ν. Puisqu’il existe une relation
d’e´quivalence entre ces trois grandeurs, cette dernie`re est de´crite par les formules sui-
vantes :













La Figure 1.1 montre le spectre e´lectromagne´tique des ondes radios jusqu’au rayonnement
γ. On y de´couvre la diversite´ des proprie´te´s de la lumie`re et des applications qui en
de´coulent. Ainsi, avec de la lumie`re on peut : te´le´communiquer (par signal radio), faire
2 1. L’astronomie γ
Fig. 1.1: Le spectre e´lectromagne´tique
chauffer son cafe´ (avec son four a` micro ondes), voir la nuit (avec une came´ra thermique
infra rouge), voir le jour (no comment !), bronzer (en prenant un bain d’ultra violet),
diagnostiquer (graˆce a` la radiographie X ), dissuader (avec une bombe nucle´aire e´mettant
des photons γ) et meˆme regarder les e´toiles. En effet, le ciel est une mine multi-longueurs
d’onde d’informations.
On peut voir sur la Figure 1.2 les diffe´rences conside´rables entre les images de notre
Galaxie a` diffe´rentes longueurs d’onde. Chacune d’elles donne une vision spe´cifique d’une
meˆme chose, soit notre Galaxie et chacune d’elle rece`le une information particulie`re relie´e
au processus physique donnant naissance aux photons observe´s.
– a :λ=73.5 10−2m, E=1.69 10−6 eV, ν=408 106Hz. On observe l’e´mission synchrotron
d’e´lectrons ultra-rapides. On les trouve dans les re´gions ionise´es et les restes de
supernova.
– b :λ=21.1 10−2m, E=5.8 10−6 eV, ν=1.42 109Hz. Cette e´nergie correspond a` la
transition entre deux configurations de spins de l’atome d’hydroge`ne. Cette carte
de´voile donc la re´partition de l’hydroge`ne sous forme atomique dans notre Galaxie,
la principale composante du milieu interstellaire.
– c :λ=3.5 10−6m, E=3.55 10−1 eV, ν=8.57 1013Hz. C’est une carte du ciel dans
l’infra-rouge proche observe´e par le telescope DIRBE. On observe majoritairement
le rayonnement de corps noir des e´toiles vieilles.
– d :λ=0.5 10−6m, E=2.5 100 eV, ν=6 1014Hz. C’est le ciel dans le domaine visible.
Les e´toiles pre´sentes ici (rayonnement de corps noir) sont ne´cessairement proches
car l’absorption due a` la poussie`re du milieu interstellaire est importante.
– e :λ=4 10−11m, E=30 103 eV, ν=7.2 1018Hz. C’est le ciel en X-durs vu par HEAO
1. Cette carte a re´ve´le´ un grand nombre de sources ponctuelles et variables : les
binaires X (observe´es principalement via l’e´mission inverse Compton).
– f :λ=2.4 10−12m, E=511 103 eV, ν=1.2 1020Hz. Le ciel observe´ par OSSE a` 511
keV , la signature de l’annihilation e´lectron-positron. L’e´tude de cette raie est au
centre de ce manuscrit ; les images du ciel a` cette longueur d’onde obtenues par
1.1. Les de´couvertes de l’Astronomie γ 3
Fig. 1.2: Cartes du ciel a` diffe´rentes longueurs d’onde (voir texte).
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INTEGRAL sont expose´es dans le §5.2.
– g :λ=6.8 10−13m, E=1809 103 eV, ν=4.3 1020Hz. La raie a` 1809 keV est e´mise par
l’26Al. Cette carte du ciel, e´tablie par COMPTEL, nous montre donc la re´partition
de cet isotope dans la Galaxie.
– h :λ=1.2 10−14m, E>100 106 eV, ν >2.4 1022Hz. Cette carte du ciel de´voile l’inte´-
raction du rayonnement cosmique avec le gaz du milieu interstellaire (de´croissance
π0, inverse Compton et Bremsstrahlung).
A travers ce cas d’e´cole, ou` la part belle est faite au domaine des hautes-e´nergies,
les avantages d’une approche multi-longueurs d’onde sont de´montre´s ; a` chaque e´nergie
correspond un ou plusieurs phe´nome`nes physiques. Seule la mise en commum des re´sultats
permet une approche globale et donc une compre´hension optimale des observables. Les
progre`s instrumentaux re´cents dans le domaine des hautes e´nergies ont ainsi permis a`
l’Astronomie γ de prendre une place importante dans l’Astronomie moderne : l’Astronomie
multi-longueurs d’onde.
1.1.2 Un peu d’histoire...
Deux principales questions sont a` l’origine du de´veloppement de l’Astronomie γ :
– Quelle est l’origine du rayonnement cosmique ?
– Comment fonctionne la nucle´osynthe`se stellaire ?
Ces questions ont donne´ naissance a` deux sous-domaines de l’Astronomie γ. Le premier,
relie´ au rayonnement cosmique, est centre´ sur l’e´tude des rayons γ ayant une e´nergie d’au
moins 30 MeV jusqu’au dela` du TeV. Le second est relie´ au domaine d’e´nergie allant
de quelques dizaines de keV a` ∼ 10 MeV. Les produits de la nucle´osynthe`se stellaire
sont principalement observe´s a` travers l’e´mission γ d’isotopes radioactifs. La signature de
l’annihilation e´lectron-positron appartient a` ce domaine, elle est caracte´rise´e par une raie
a` 511 keV et un continuum entre 0 et 511 keV (cf. §6.1).
Les premie`res tentatives de de´tection de rayons cosmiques ont de´bute´ apre`s la Seconde
Guerre Mondiale. A cette pe´riode, les progre´s fulgurants de l’Ae´ronautique ont permis le
de´veloppement d’engins spatiaux capables d’atteindre de tre`s hautes altitudes. La pre-
mie`re tentative de de´tection est reporte´e par Perlow et Kissinger [1951a,b] : un flux de
0.09+0.05−0.05 coups/secondes pour des e´nergies infe´rieures a` 3.4 MeV a e´te´ observe´ pendant
77 secondes. Ce re´sultat a e´te´ obtenu graˆce a` deux tubes Geiger-Muller embarque´s sur
une fuse´e V-2. Le flux obtenu e´tant marginal, les auteurs n’exluaient pas un flux nul.
La premie`re de´tection de rayons γ extraterrestres > MeV a eu lieu le 20 mars 1958 ;
elle a e´te´ effectue´e par une chambre a` ion (ion chamber) et un compteur Geiger place´s
sous un ballon stratosphe´rique. L’origine solaire de cet e´ve´nement fut identifie´e graˆce a` une
de´tection simultane´e du sursaut solaire dans le domaine radio [Peterson et Winckler, 1959].
Quelques anne´es plus tard, en 1962 et 1964, les premie`res de´tections de γ extrasolaires
furent enregistre´es par des scintillateurs CsI embarque´s a` bord des vaisseaux Rangers en
direction de la Lune [Arnold, 1962 ; Metzger, 1964], on parla alors pour la premie`re fois
du fond cosmique γ diffus.
En 1967, en pleine guerre froide, les satellites Vela sont charge´s de ve´rifier les conditions
du Nuclear Test Ban Treaty de 1963. Le 2 juillet tre`s exactement, les scintillateurs de Vela
4 a et b observent un accroissement tre`s important de leur taux de comptage : c’est un
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sursaut γ. Cette de´couverte majeure ne fut rendue publique que plusieurs anne´es plus tard
en 1973 par Klebesadel et al. [1973] et il fallut plus de 25 ans pour de´terminer l’origine
extragalactique de ces e´ve´nements [Costa et al., 1997].
Les missions spatiales Explorer 11 [Kraushaar et al., 1965] et OSO-3 [Kraushaar et al.,
1972] aboutirent au premie`res de´tections de γ ayant une e´nergie > 100 MeV. OSO-7
de´couvrit les premie`res raies γ en provenance d’un sursaut solaire [Chupp et al., 1973] ;
les raies d’annihilation e+ e− a` 511 keV et de capture neutronique (1H(n,γ)2H) a` 2223
keV furent e´galement de´tecte´es.
La premie`re de´tection d’une raie γ-nucle´aire galactique remonte aux anne´es 1970.
Johnson et al. [1972] reportent l’observation d’une raie γ a` 476±26 keV en provenance
du centre galactique avec un te´lescope sous ballon stratosphe´rique. Lors d’un vol suivant,
la position de la raie fut rede´termine´e a` 530±10 keV [Haymes et al., 1975]. Les auteurs
sugge´rent alors qu’il s’agit de la raie d’annihilation (probablement de´cale´e vers le rouge)
ou d’une raie de de´croissance nucle´aire, mais ils n’excluent pas un artefact instrumen-
tal. L’identification univoque de la raie a` 511 keV surviendra quelques anne´es plus tard
par deux te´lescopes sous ballon stratosphe´rique embarquant des de´tecteurs germanium
(Albernhe et al. [1981], Leventhal et al. [1978] , cf. §1.1.3.1 qui est entie`rement de´die´ a`
l’historique des observations de la raie a` 511 keV).
Dans le meˆme temps, les satellites SAS-II et COS-B, lance´s respectivement en 1972 et
1975, identifie`rent les premie`res sources-γ dans le plan galactique (Crabe, Vela...).
En 1979, l’26Al a e´te´ de´couvert par HEAO-3 [Mahoney et al., 1984] ; c’est alors la pre-
mie`re trace de radioactivite´ extrasolaire et par conse´quent une preuve de la nucle´osynthe`se
d’e´le´ments lourds dans l’Univers actuel.
Durant les anne´es 80, la mission SMM (Solar Maximum Mission) identifia lors d’un
sursaut solaire les isotopes 12C, 160, 24Mg, 28Si et 56Fe [Murphy et al., 1990]. Bien que
de´die´e a` l’e´tude des e´ruptions solaires, cette mission fournit de remarquables re´sultats sur
les raies γ extrasolaires. Notons, par exemple, la raie d’annihilation a` 511 keV (stabilite´
du flux en provenance du centre galactique, Share et al. [1988]), la raie a` 1809 keV de
26Al (origine galactique, Share et al. [1985]) ou la de´couverte du 56Co [Matz et al., 1988]
en provenance de SN 1987a (cf. §1.1.3 pour plus de de´tails).
Les anne´es 90 furent marque´es par les re´sultats de deux missions majeures pour le
domaine γ : le Gamma Ray Observatory (GRO) et GRANAT. Ces dernie`res ont per-
mis la cartographie du ciel dans une bande en e´nergie allant de 10 keV a` plus de 10
GeV. En particulier, GRANAT-SIGMA a cartographie´ le centre galactique avec une re´-
solution angulaire sans pre´ce´dent autour de 100 keV, de´voilant la diversite´ des sources
ponctuelles ainsi que leur variabilite´ temporelle. L’instrument GRO-COMPTEL a permis
une cartographie de l’e´mission des principales raies γ-nucle´aires ( 26Al (cf. §1.1.3.2), 44Ti
(cf. §1.1.3.4) ). La premie`re carte du ciel a` 511 keV a e´te´ obtenue par GRO-OSSE (cf.
§1.1.3.1). GRO-EGRET a, lui, de´voile´ le ciel des hautes-e´nergies (20 MeV→30 GeV).
Le tableau 1.1 rassemble les points cle´s de´veloppe´s dans ce chapitre tandis que la
Figure 1.3 pre´sente les diffe´rentes missions γ passe´es, pre´sentes et futures.
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1895 G. Roentgen de´couverte des rayons X
1896 H. Becquerel de´couverte de la radioactivite´
1899 E. Rutherford de´couverte du noyau atomique
1900 P. Villard de´couverte du rayonnement γ
1911 V. Hess de´couverte des Rayons Cosmiques
1932 C. Anderson de´couverte du positron
1948 Hulsizer & Rossi le rayonnement gamma haute e´nergie
repre´sente < 1 % des RC
1948 Perlow & Kissinger de´tection marginale de RC γ
1958 EXPLORER 1 de´couverte des ceintures de radiation
terrestre (J. Van Allen)
1958 Peterson & Winckler rayons γ du soleil
1958 Ph. Morrison confe´rence au Vatican (nuovo cimento)
1960’s RANGER 3&5 RC diffu dn(E)∼E−2.2
1961 EXPLORER 11 de´tection de 22 photons γ hautes e´nergies
1962 ASE-MIT rocket de´couverte de la premie`re source X
cosmique : SCO X-1
1967-68 OSO-1 rayons γ haute e´nergie galactique
1967 satellites VELA de´couverte des sursauts γ
1970 UHURU premier sky survey dans le domaine X
1972 vols ballons de´couverte de la raie a` 511 keV galactique
1972-75 SAS-2, COS-B γ haute e´nergie en provenance du
plan galactique, Vela, Geminga
1979 HEAO-3 de´couverte de la raie a 1809 keV de l’26Al
1987 SN1987A raie du 56Co, de´tection des ν des SNe
1989-98 GRANAT-SIGMA sources variables au centre galactique
1991-99 Compton-GRO carte du ciel de 26Al, 44Ti dans Cas A,
spectre des sources compactes
1997 Beppo-Sax afterglow des sursauts γ,
origine extragalactique
Tab. 1.1: Les faits marquants de l’Astronomie γ, d’apre`s von Ballmoos et al. [2005].
1.1. Les de´couvertes de l’Astronomie γ 7
Fig. 1.3: Couverture temps-e´nergie des principales missions γ passe´es, pre´sentes et futures.
1.1.3 Les raies γ-nucle´aires
L’e´tude des raies γ-nucle´aires est inte´ressante a` plus d’un titre. Elle permet tout
d’abord de de´tecter la pre´sence d’isotopes radioactifs sur diffe´rentes e´chelles spatiales
(e´toiles→galaxie). L’intensite´ d’une raie est relie´e a` la masse de l’isotope radioactif qui l’a
produit. Le profil de la raie contient, lui, des informations sur la distribution de vitesse
des zones de nucle´osynthe`se et les caracte´ristiques du milieu interstellaire environnant.
Ces donne´es renseignent des proble´matiques fondamentales de l’Astrophysique contempo-
raine : la production d’e´lements lourds et le cycle des e´le´ments dans l’Univers, l’e´volution
stellaire... La distribution spatiale attendue est directement lie´e a` la localisation dans
notre Galaxie du proge´niteur et a` la demi-vie de l’isotope conside´re´. Par exemple, l’26Al
et 60Fe ont des demi-vies importantes (respectivement 1.04 106 et 1.332 106 ans). Entraine´s
par leur vitesse initiale, ces isotopes vont s’e´loigner de leur site de production avant leur
de´croissance. On s’attend donc a` observer une distribution diffuse refle´tant la distribution
des e´toiles massives (proge´niteurs).
La raie a` 511 keV, signature de l’annihilation e´lectron-positron, est observe´e depuis
maintenant pre´s de 30 ans. L’origine des positrons, a` qui elle est relie´e, reste une e´nigme.
Des nombreux proge´niteurs potentiels sont identifie´s (cf. §6) mais le myste`re reste entier.
Les rayons γ ont un fort pouvoir pe´ne´trant, il y a donc tre`s peu d’atte´nuation le long de
la ligne de vise´e. Malgre´ cela, les techniques d’observation actuelles permettent d’observer
majoritairement des sources galactiques, essentiellement en raison du haut niveau de bruit
de fond pre´sent dans les te´lescopes γ au regard des flux attendus.
Nous de´taillons ici l’e´tat des connaissances concernant les principales raies γ-nucle´aires,
le Tableau 1.2 re´sume les re´sultats expose´s dans cette section. De´croissances β+ et raies
γ sont intimement lie´es. En conse´quence, les re´sultats expose´s ici sont directement relie´s















Processus physiques Energie Source Flux Instrument Re´fe´rences
keV ph cm−2 s−2 (type du de´tecteur)
De´sexitation nucle´aires
56Fe(p,p’,γ) 847 e´ruption solaire jusqu’a` ∼ 0.05 SMM (scintillateur NaI) Murphy et al. [1990]
24Mg(p,p’,γ) 1369 e´ruption solaire jusqu’a` ∼ 0.08 SMM (scintillateur NaI) Murphy et al. [1990]
20Ne(p,p’,γ) 1634 e´ruption solaire jusqu’a` ∼ 0.1 SMM (scintillateur NaI) Murphy et al. [1990]
28Si(p,p’,γ) 1779 e´ruption solaire jusqu’a` ∼ 0.09 SMM (scintillateur NaI) Murphy et al. [1990]
12C(p,p’,γ) 4439 e´ruption solaire jusqu’a` ∼ 0.1 SMM (scintillateur NaI) Murphy et al. [1990]
160(p,p’,γ) 6129 e´ruption solaire jusqu’a` ∼ 0.1 SMM (scintillateur NaI) Murphy et al. [1990]
De´croissance radioactive
56Co(EC,γ)56Fe 847,1238,2598 SN1987A ∼10−3 divers scintillateurs et HPGe Matz et al. [1988]
847,1238 SN1991T ∼10−3 COMPTEL (scintillateurs) Morris et al. [1995]
57Co(EC,γ)57Fe 122,136 SN1987A ∼10−4 OSSE (Na-CsI phoswich) Kurfess et al. [1992]
44Ti(EC)44Sc(β+,γ) 1157 Cas A SNR 7 10−5 COMPTEL (scintillateurs) Iyudin et al. [1994]
1157 RX J0852.0-4622 3.8±0.7 10−5 COMPTEL (scintillateurs) Iyudin et al. [1998]
26Al(β+,γ)26Mg 1809 sources du plan galactique 4 10−4/rad COMPTEL (scintillateurs) Mahoney et al. [1984] ; Share et al.
[1985] ; von Ballmoos et al. [1987] ;
Kno¨dlseder et al. [1999a] ; Prantzos
et Diehl [1996]
1809 re´gion du Cygne 7.9±2.4 10−5 COMPTEL (scintillateurs) Plu¨schke et al. [2000]
1809 re´gion de Ve´la 1-6 10−5 COMPTEL (scintillateurs) Mahoney et al. [1984] ; Share et al.
[1985] ; von Ballmoos et al. [1987] ;
Kno¨dlseder et al. [1999a] ; Prantzos
et Diehl [1996]
Annihilation e+ e−
511 bulbe galactique 1.7 10−3 OSSE (NaI-CsI phoswich), de´tec-
teurs Ge
Johnson et al. [1972] ; Albernhe
et al. [1981] ; Leventhal et al.
[1978] ; Leventhal [1991] ; Share
et al. [1990] ; Mahoney et al. [1993] ;
Purcell et al. [1997]
511 disque galactique 4.5 10−4 OSSE (NaI-CsI phoswich), de´tec-
teurs Ge
Johnson et al. [1972] ; Albernhe
et al. [1981] ; Leventhal et al.
[1978] ; Leventhal [1991] ; Share
et al. [1990] ; Mahoney et al. [1993] ;
Purcell et al. [1997]
480±1201 1E1740-29 1.3 10−2 SIGMA/scintillateur NaI) Bouchet et al. [1991]
511 E´ruption solaire jusqu’a` ∼ 0.1 SMM (scintillateurs NaI) Chupp et al. [1973] ; Murphy et al.
[1990]
479±182 Nova Muscae 6.3 10−3 SIGMA/scintillateur NaI) Goldwurm et al. [1992]
400-5003 Sursaut γ4 jusqu’a` ∼ 70 scintillateurs varie´s e.g. Mazets et al. [1981]
73...5005 Pulsar du Crabe6 3 10−4 scintillateurs varie´s Olive [1992]
Capture neutronique
1H(n,γ)2H 2223 E´ruption solaire SMM (scintillateurs NaI) Murphy et al. [1990]
2223 Naine blanche RE J0317-853 COMPTEL (scintillateurs) McConnell et al. [1997]
56Fe(n,γ)57Fe 5947 Transitoire du 10 juin 1974 1.5 10−2 de´tecteur Ge ballon Jacobson et al. [1978]
Raies cyclotrons
10-70 Sursaut γ jusqu’a` ∼3 scintillateurs varie´s Mazets et al. [1981]
20-58 plusars varie´s (e.g. Her X-1) 3 10−3 scintillateurs Truemper et al. [1977, 1978] ; Mi-
hara et al. [1995]
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Fig. 1.4: Photo d’une des premie`res traces de positrons observe´e par Anderson [1932]. La
bande horizontale au centre de l’image est une plaque de plomb de 6 mm d’e´paisseur, la
trajectoire du positron est mate´rialise´e par la courbe.
1.1.3.1 La raie d’annihilation e+ e−
Nous nous inte´ressons ici seulement a` l’historique des observations de la raie d’anni-
hilation galactique. Nous invitons le lecteur a` se re´fe´rer au §6 qui traite inte´gralement du
processus d’annihilation et des me´canismes de production de positrons dans notre Galaxie.
Alors qu’il e´tudiait les particules du rayonnement cosmique a` l’aide d’une “chambre
a` brouillard” sous ballon, Ansderson observa une trace reproduite dans la Figure 1.4.
La courbure observe´e met en e´vidence une charge positive de la particule alors que sa
longueur indique qu’elle est plus le´ge`re qu’un proton. C’est ainsi que le positron a e´te´
de´couvert le 2 aouˆt 1932 [Anderson, 1932], quelques anne´es seulement apre`s la pre´diction
the´orique de Dirac.
Lorsqu’un positron rencontre un e´lectron, ils s’annihilent en e´mettant 2 ou 3 photons
γ. L’e´nergie totale des photons est e´gale a` deux fois l’e´nergie de masse de l’e´lectron (ou
du positron=mec
2), soit 1022 keV. Dans le premier cas, on obtient donc deux photons a`
511 keV.
Comme nous l’avons vu pre´ce´demment, l’identification de la raie d’annihilation ga-
lactique a` 511 keV remonte a` la fin des anne´es 1970. La raie apparaˆıt non e´largie,
Albernhe et al. [1981] et Leventhal et al. [1978] de´duisent respectivement des flux de
3.4→5 10−3 ph cm−2 s−1 et 1.22±0.22 10−3 ph cm−2 s−1.
Les anne´es 1980 furent marque´es par des mesures fluctantes du flux a` 511 keV par le
satellite HEAO-3 et plusieurs expe´riences embarque´es sous ballon stratophe´rique. Cette
variabilite´ fut interpre´te´e par Leventhal [1991] comme la signature d’un object compact
situe´ au voisinage du centre galactique. Cependant, Mahoney et al. [1993] montrent que
les re´sultats d’HEAO-3 sont entache´s de syste´matiques et apre`s re´analyse des donne´es
concluent que le flux n’est pas variable. Des re´sultats identiques ont e´te´ obtenus par
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Fig. 1.5: Spectre de 1E1740.7-2942 obtenu par SIGMA en octobre 1990 (croix). Le spectre
obtenu en mars-avril 1990 (losanges) est fourni pour comparaison. D’apre`s Bouchet et al.
[1991].
Share et al. [1988, 1990] lors de l’analyse de 8 ans de donne´es SMM qui conclut a` une
variabilite´ anne´e par anne´e < 30%.
Au de´but des anne´es 1990, le te´lescope GRANAT-SIGMA de´couvre la raie d’annihi-
lation en provenance de sources ponctuelles. Bouchet et al. [1991] ; Sunyaev et al. [1991]
reportent la de´tection d’une raie e´largie a` 480+96−72 keV dans 1E1740.7-2942 (cf. Figure 1.5).
L’e´mission est attribue´e a` une augmentation brutale et rapide de l’activite´ de la source,
celle-ci n’ayant jamais e´te´ de´tecte´e lors des pre´ce´dentes observations. Quelques mois plus
tard, la source GRS 1124-684 montre e´galement un exce`s autour de 480 keV [Goldwurm
et al., 1992]. Un flux de 6 10−3 ph cm−2 s−1 est de´duit avec un niveau de confiance de 5σ.
Bien que ces observations appuient l’hypothe`se d’une source ponctuelle variable de posi-
trons [Leventhal, 1991 ; Ramaty et al., 1992], ces re´sultats restent contreverse´s. En effet,
l’extraction spectrale peut eˆtre fausse´e par des variations du bruit instrumental. De plus,
ces re´sultats n’ont pu eˆtre re´e´tabli par la suite avec SIGMA, ni pendant les huit anne´es de
la mission CGRO. A ce propos, Malet et al. [1995] reportent une limite supe´rieure de 2.3
10−4 ph cm−2 s−1 (2 σ) pour la raie a` 511 keV (suppose´e fine) en provenance du centre
galactique.
Les premie`res cartes du ciel a` 511 keV furent obtenues par CGRO-OSSE, le premier
instrument γ posse´dant de re´elles capacite´s en imagerie a` cette e´nergie. Purcell et al.
[1997] distingue pour la premie`re fois l’e´mission du disque galactique de celle du bulbe
(cf. Figure 1.6). Une troisie`me composante nomme´e PLE (Positive Latittude Excess) est
meˆme de´tecte´e, sa ge´ome´trie est toutefois mal de´termine´e. L’e´tendue spatiale et le flux
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Fig. 1.6: Carte OSSE du ciel a` 511 keV d’apre`s Purcell et al. [1997].
de ces diffe´rentes composantes sont respectivement 4˚ (FWHM)& ∼3.3 10−4 ph cm−2 s−1
pour le bulbe galactique, 12×30˚ (FWHM) & ∼1 10−3 ph cm−2 s−1 pour le plan galactique
et ∼16˚ (FWHM) & ∼9 10−4 ph cm−2 s−1 pour la PLE. Une analyse synthe´tique des
diffe´rents mode`les pour la PLE est donne´e par von Ballmoos et al. [2003].
L’instrument TGRS a` bord de GGS/WIND a e´galement observe´ le centre galactique
entre 1995 et 1997. La raie d’annihilation a e´te´ re´solue pre´cise´ment (flux=1.07+0.1−0.13 10
−3
ph cm−2 s−1, largeur=1.81±0.68 keV, e´nergie=510.98±0.14 keV) et une fraction de posi-
tronium Pf (cf. section 6) de 0.94±0.04 a e´te´ de´duite [Harris et al., 1998].
Finalement, des cartes du ciel base´es sur la re´-analyse des donne´es OSSE ont e´te´
cre´e´es par Milne et al. [2002b]. La Figure 1.7 re´sume les re´sultats obtenus pour la raie et
le continuum positronium. Une analyse conjointe des donne´es OSSE, SMM et TGRS est
reporte´e par Kinzer et al. [2001] ; Milne et al. [2002b]. Les auteurs ont montre´ qu’un bulbe
e´tendu est plus probable qu’une source ponctuelle situe´e au centre galactique et que le
flux dans chacune des composantes (bulbe et disque) de´pend de la forme du bulbe choisi.
Un Bulge to Disk ratio (rapport du flux dans le bulbe et du flux dans le disque, B/D)
compris entre 0.2 et 3.3 est e´galement de´duit. Le flux dans la PLE a e´te´ re´duit par un
facteur 8 en comparaison de la valeur obtenue par Purcell et al. [1997] quelques anne´es
plus toˆt. Il s’agit la` du re´sultat le plus abouti avant l’e`re INTEGRAL.
Les Figures 5.27, 5.28, 5.29 re´sument les diffe´rents re´sultats de´crits dans ce chapitre
et obtenus graˆce a` des de´tecteurs germanium haute re´solution sur le plan spectroscopique.
Pre`s de 30 ans apre`s la de´couverte de la raie d’annihilation galactique, les donne´es
en possession de la communaute´ scientifique permettent seulement de poser de faibles
contraintes sur l’origine des positrons dans notre Galaxie. Une page nouvelle est en train de
s’e´crire avec l’observatoire INTEGRAL (cf. §2) et plus particulie`rement son spectrome`tre
SPI, optimise´ pour scruter le ciel a` 511 keV.
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Fig. 1.7: Carte de la raie 511 keV et du continuum positronium d’apre`s Milne et al. [2001].
Deux algorithmes ont e´te´ utilise´s pour la re´alisation des images : “Richardson-Lucy” (RL)
et Single Value Decomposition (SVD).
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Fig. 1.8: Le flux de la raie a` 511 keV ga-
lactique vu par des instruments utilisant
des de´tecteurs germanium haute re´solu-
tion avant l’e`re INTEGRAL.
Fig. 1.9: L’e´nergie de la raie a` 511 keV
galactique vue par des instruments uti-
lisant des de´tecteurs germanium haute
re´solution avant l’e`re INTEGRAL.
Fig. 1.10: La largeur de la raie a` 511 keV
galactique vue par des instruments uti-
lisant des de´tecteurs germanium haute
re´solution avant l’e`re INTEGRAL.
1.1.3.2 La raie a` 1809 keV de l’26Al
Mahoney et al. [1984] reportent la de´couverte de la raie a` 1809 keV par HEAO-3.
L’analyse des donne´es HEAO-3 et SMM [Share et al., 1985] avait suppose´ une origine
galactique pour cette raie ; cette tendance fut confirme´e par le vol ballon du MPI-Compton
[von Ballmoos et al., 1987].
Naya et al. [1996] reportent la de´tection de la raie a` 1809 keV e´largie par le te´lescope
GRIS. En traduisant cet e´largissement en vitesse (Doppler), on obtient 540 km s−1. Une
telle vitesse e´tant difficile a` expliquer, la de´termination de la largeur de la raie devint un
enjeu important.
La premie`re carte du ciel a` 1809 keV a e´te´ fournie par GRO-COMPTEL [Diehl et al.,
1997]. La distribution spatiale e´tant concentre´e sur le plan galactique (cf. Figure 1.11),
elle a permis de comprendre que l’26Al provient majoritairement des e´toiles massives
[Kno¨dlseder et al., 1999a].
Les derniers re´sultats fournis par SPI [Diehl et al., 2003] indiquent une raie non e´largie,
et un flux total de 4±1 10−4 ph cm−2 s−1 en provenance de notre Galaxie. Prantzos et
Diehl [1996] ; Diehl et al. [2005] confrontent observations et the´ories dans le cadre de l’26Al.
1.1.3.3 Le 56Co et 57Co
La Supernova SN1987A dans le grand nuage de Magellan est la plus brillante ayant e´te´
observe´e au cours de ces 400 dernie`res anne´es. SMM de´couvrit la raie a` 847 keV dans cette
re´gion du ciel six mois apre`s l’explosion [Matz et al., 1988], indiquant la pre´sence de 56Co
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Fig. 1.11: Carte COMPTEL de l’26Al a` 1809 keV d’apre`s Kno¨dlseder et al. [1999a].
fraichement produit. La courbe de lumie`re de la raie a` 847 keV a permis de conclure a` un
me´lange des produits de la SN dans l’enveloppe. Plus tard, la de´tection des raies a` 122








a` 1238 keV du 56Co a aussi e´te´ de´tecte´e marginalement lors de l’explosion de SN1991T
dans l’Amas Virgo [Morris et al., 1995].
1.1.3.4 Le 44Ti
Il est majoritairement produit par les core collapse supernovae. La dure´e de vie du 44Ti
e´tant faible (∼90 ans) et les SNe galactiques qui le produisent ayant une fre´quence de ∼1
sie`cle−1, la distribution spatiale attendue devrait eˆtre domine´e par des sources ponctuelles
(ou faible e´tendue spatiale avec l’expansion de la SN). Peu d’observations sont disponibles
concernant cet isotope. En 1994, GRO-COMPTEL de´couvre la raie a` 1157 keV dans Cas
A e´mise par le 44Ti [Iyudin et al., 1994]. Les raies a` basses e´nergies (68 et 78 keV) ont
e´galement e´te´ de´tecte´es par BeppoSax [Vink et al., 2001]. La Figure 1.12 repre´sente les
diffe´rentes mesures dans cette re´gion. Les donne´es INTEGRAL sont actuellement en cours
d’analyse pour les 3 raies du 44Ti.
1.1.3.5 Le 60Fe
Le 60Fe n’a e´te´ de´couvert que tre`s re´cemment par RHESSI et INTEGRAL [Smith,
2004 ; Harris et al., 2005]. Un flux de 3.7±1.1 10−5 ph cm−2 s−1 est reporte´ pour les raies
a` 1173 et 1333 keV. La faible significativite´ du signal (∼3.5σ) rend impossible la re´alisation
de cartes du ciel a` l’heure actuelle. Ce re´sultat, associe´ a` celui de l’26Al, induit un ratio
60Fe
26Al
de 0.11±0.03. Cette valeur cre´dite l’hypothe`se que l’26Al n’est pas exclusivement
produit par les core collapse SNe [Prantzos, 2004b].
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Fig. 1.12: Les diffe´rentes mesures du 44Ti dans CAS-A. A gauche, la raie a` 1157 keV
vu par COMPTEL ; a` droite, la raies a` 68 et 78 keV vues par BeppoSax (rouge) et
INTEGRAL/IBIS (noir). Figure extraite de Diehl et al. [2005].
1.1.3.6 Le 22Na et 7Be des Novae
Les novae re´sultent de l’accre´tion de matie`re a` la surface d’une naine blanche dans un
syste`me binaire serre´. Lorsque la masse accre´te´e de´passe une masse critique, une cascade
thermonucle´aire se de´clenche, cre´ant ainsi de nombreux isotopes radioactifs. Les mode`les
de novae pre´disent la production de 7Be (nova CO) et du 22Na (nova O-Ne), ces isotopes
e´mettent respectivement a` 478 et 1275 keV.
Jusqu’a` aujourd’hui les sky survey effectue´s a` ces e´nergies par GRS-SMM et CGRO-
COMPTEL [Harris et al., 1991 ; Iyudin et al, 1998] ont seulement fourni des limites
supe´rieures compatibles avec les mode`les. L’observation la plus contraignante a` ce jour
est celle de Nova Cygni par GRO-COMPTEL, une limite supe´rieure de 2.1 10−8 M⊙
(2 σ) est de´duite par Iyudin et al. [1999] pour la masse de 22Na e´jecte´e. Les re´sultats
pre´liminaires d’INTEGRAL sur ce point conduisent a` une limite supe´rieure de 2.5-5.7
10−7 M⊙ de
22Na [Jean et al., 2004a].
1.1.3.7 Les raies cyclotrons
Le rayonnement cyclotron survient lorsque une particule charge´e (en ge´ne´ral un e−)
spirale dans un champ magne´tique sous l’effet de la force de Lorentz. La particule peut
absorber ou e´mettre (en fonction des densite´s respectives de particules et rayonnement)
de la lumie`re correspondant a` une transition entre deux niveaux de Landau. L’e´nergie




≈ 11.6B12 [keV] (1.1)
ou` B12 est l’intensite´ du champ magne´tique exprime´e en 10
12 G. De`s lors, dans le cas
d’une e´toile a` neutrons, le fort champ magne´tique donne une raie d’absorption d’e´nergie
Ecyc dans le domaine γ. La mesure de Ecyc donne une mesure directe de l’intensite´ du
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champ magne´tique tandis que son profil renseigne sur la topologie du champ. La premie`re
mesure d’une raie cyclotron a e´te´ reporte´e par Truemper et al. [1977] dans le spectre du
pulsar Hercule X-1. Depuis, Ginga et BeppoSAX [Mihara et al., 1995 ; Santangelo et al.,
1999] ont de´couvert des signatures identiques dans neuf autres pulsars. INTEGRAL a
de´ja` effectue´ plusieurs de´tections de ce type (par exemple Vela X-1, Attie´ et al. [2005]), il
devrait permettre des avance´es sur ce point.
1.2 Comment observer le rayonnement γ ?
Deux obstacles majeurs guident le de´veloppement des te´lescopes dans le domaine γ :
– l’atmosphe`re est totalement opaque au rayonnement γ, tout au moins compte-tenu
des flux que nous de´sirons observer. Le de´veloppement de l’instrumentation pour
l’astronomie γ n’a donc e´te´ possible qu’apre`s l’ave`nement de la conque`te spatiale.
– les rayons γ e´tant tre`s pe´ne´trants, ils traversent litte´ralement un syste`me optique
conventionnel. La re´alisation d’un “syste`me focalisant” dans le domaine γ est donc
extreˆmement contraignante (cf. Lentille de Fresnel). Il faut donc trouver des
me´thodes alternatives.
Partant de ces deux hypothe`ses (ou plutoˆt contraintes !), plusieurs nouveaux types de
te´lescopes ont e´te´ de´veloppe´s :
1.2.1 Les te´lescopes a` modulation d’ouverture
Les te´lescopes a` modulation d’ouverture effectuent une modulation du signal astro-
physique incident. On remonte ainsi a` l’information source en soustrayant le flux obtenu
lorsque le signal n’est pas pre´sent (OFF) au flux total (ON). Pour ce faire, il existe deux
possibilite´s :
– la modulation temporelle. Plusieurs possibilite´s permettent d’obtenir un tel effet.
Le plus grand avantage de cette me´thode re´side dans sa“simplicite´”. Historiquement,
les observations γ ont de´bute´ avec de “simples collimateurs” utilise´s pour balayer le
ciel (scanning collimators), par exemple le satellite HEAO-3. Dans ce cas, le flux de
la source est module´ en fonction du pointage. Un effet similaire peut eˆtre obtenu
en utilisant des de´tecteurs me´canise´s que l’on pointe et de´pointe alternativement
(cf. GRO-OSSE, Johnson et al. [1993]). L’utilisation de grilles ou de collimateurs
tournants (rotating modulation collimators, cf. HESSI [Lin et al., 1998]) permet
e´galement de remonter au signal incident par de´convolution de Fourrier des e´ve´ne-
ments de´tecte´s. Finalement, la Terre peut eˆtre utilise´e comme“masque” ( cf. BATSE
[Harmon et al., 1992]).
– la modulation spatiale. Elle est produite par un masque code´, dans ce cas on
observe simultane´ment le flux ON et OFF (cf. Figure 1.13). Ce masque est ge´-
ne´ralement constitue´ de Tungste`ne, un mate´riau permettant d’associer une forte
absorption dans le domaine γ, une bonne pre´cision lors de la de´coupe et un faible
encombrement. On peut remonter a` la direction d’une source en connaissant la
structure du masque et de l’ombre projete´e sur la matrice de de´tecteurs [Fenimore
et Cannon, 1981 ; Skinner et al., 1987]. Cette technique ame`ne une re´duction des
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Fig. 1.13: Vue sche´matique d’un te´lescope a` masque code´.
erreurs syste´matiques puisqu’elle permet une connaissance permanente du bruit de
fond. Elle n’est, en outre, pas affecte´e par la variabilite´ des sources.
Le te´lescope SIGMA, a` bord de l’observatoire GRANAT [Paul et al., 1991], utilisait
la technique du masque code´. Pendant ses 6 anne´es d’ope´rations, il a re´volutionne´ notre
vision du centre galactique dans la bande 35 keV-1MeV graˆce a` ses faculte´s d’imagerie.
Nous invitons le lecteur a` se re´fe´rer a` la section 2 entie`rement de´die´e a` l’observatoire
INTEGRAL. Ses deux principaux te´lescopes, SPI et IBIS, employant la technique du
masque code´, y sont largement de´crits.
1.2.2 Les te´lescopes Compton
Les te´lescopes Compton sont base´s sur l’effet du meˆme nom : l’effet Compton. Lors-
qu’un photon ce`de une partie de son e´nergie a` un e−, la conservation de la quantite´ de
mouvement impose qu’il soit de´vie´ d’un angle de´pendant de son e´nergie initiale et de













avec ϕ l’angle de diffusion, mec
2 l’e´nergie de masse de l’e´lectron, Er l’e´nergie transfe´re´e a`
l’e´lectron et Etot l’e´nergie totale du photon incident. Ce type d’inte´raction lumie`re-matie`re
devient pre´ponde´rante en-dec¸a` de 1 MeV, c’est de cette proprie´te´ qu’est venue l’ide´e de
l’utiliser pour la de´tection du rayonnement γ.
La Figure 1.14 repre´sente le principe de fonctionnement d’un te´lescope Compton. Il
est constitue´ de deux plans de de´tection, :
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Fig. 1.14: Vue sche´matique d’un te´lescope Compton.
– D1 est optimise´ pour que les photons incidents interagissent par diffusion Compton
et permet de de´celer la position d’interaction (X1,Y1) ainsi que l’e´nergie ce´de´e E1
par le photon.
– D2, quant a` lui, retourne la position d’inte´raction (X2,Y2) et l’e´nergie E2 du photon
apre`s diffusion.
Dans le cas repre´sente´ sur la Figure 1.14, on voit que l’on peut calculer l’angle ϕ d’incidence














ou` E1 est l’e´nergie de´pose´e dans D1 et E2 l’e´nergie de´pose´e dans D2. Plusieurs remarques
s’imposent alors. Tout d’abord, l’angle ϕ ne permet pas de remonter a` la direction d’inci-
dence absolue du photon, elle est seulement confine´e dans un cercle de´fini par(X,Ψ) et ϕ.
La reconstruction de la direction d’incidence ne´cessite l’observation de plusieurs photons
avec des angles de diffusion diffe´rents. Ensuite, le re´sultat peut eˆtre biaise´ si le photon ne
de´pose pas toute son e´nergie Etot dans D1 et D2 (E1+E2 6=Etot). Le design du te´lescope fa-
vorise les interactions Compton dans D1 par l’utilisation d’un mate´riau le´ger (scintillateur
organique). La re´duction de bruit de fond instrumental est possible en discriminant les
implusions e´lectroniques ge´ne´re´s par les neutrons. L’e´lectronique est ge´ne´ralement dote´e
d’une re´solution temporelle excellente (1.5 ns pour COMPTEL !). Elle permet de rejeter
les e´ve´nements de bruit de fond ayant un sens de propagation contraire (D2→D1). Les
diverses erreurs syste´matiques (de´pot partiel d’e´nergie dans D1 et D2, erreurs de locali-
sation sur X1,Y1,X2 ou Y2...) conduisent a` des pre´cisions angulaires de l’ordre de 2˚ a` 1
MeV et 1.5˚ au dessus de 4 MeV [Scho¨nfelder, 2001].
Le plus performant des te´lescopes Compton ayant jamais e´te´ en ope´ration a` ce jour
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Parame`tre Valeur
Bande passante 0.8-30 MeV
De´tecteurs D1 : 7 modules cylindrinques (27.6×8.5 mm)
D2 : 14 modules cylindriques (28×7.5 mm))
Surface des de´tecteurs 4188 cm2 (D1), 8620 cm
2 (D2)
Re´solution en e´nergie (FWHM) 5-8%
Sensibilite´ au continuum (1-30 MeV, 3σ,
2 semaines d’observation)
1.6 10−4 ph cm−2 s−1
Sensibilite´ pour les raies fines (3 σ, 2 se-
maines d’observation)
6×10−5 ph cm−2 s−1 @ 1 MeV et 1.5×10−5
ph cm−2 s−1 @ 7 MeV
Champ de vue 1 sr
Re´solution angulaire 1.7-4.4˚ (FWHM)
Localisation de source 5-30’




Puissance [maximum/moyenne] 206 W
Tab. 1.3: Principales caracte´ristiques de COMPTEL.
est le te´lescope COMPTEL a` bord de GRO [Scho¨nfelder et al., 1993]. Il e´tait en ope´ration
entre 1991 et 2000 et a permis de larges avance´es en Astronomie γ. Le Tableau 1.3 re´sume
ses principales caracte´ristiques.
1.2.3 Les instruments du futur
1.2.3.1 Ame´lioration des concepts existants
Les limites du te´lescope a` modulation d’ouverture semblent avoir e´te´ atteintes avec le
lancement d’INTEGRAL. Le poids total de INTEGRAL/SPI accuse plus d’une tonne,
augmentant le bruit de fond instrumental (plus il y a de matie`re au voisinage des de´tec-
teurs, plus il y a de bruit) et rendant le couˆt du lancement e´leve´. D’autres missions de
ce type sont actuellement en cours d’e´tude, citons notamment EXIST [Grindlay et al.,
2003] de´die´e a` l’e´tude du ciel entre 5 et 600 keV ou ECLAIR [Cordier et al., 2003] visant
a` e´tudier l’e´mission prompte des sursauts γ.
L’ame´lioration du concept de te´lescopes Compton peut eˆtre obtenue par l’adoption
d’une ge´ome´trie plus compacte, on ame´liore ainsi l’efficacite´ du syste`me et son champ
de vue. Cependant, ce proce´de´ ne´cessite une e´lectronique plus rapide et une meilleure
pre´cision de la localisation des e´ve´nements dans D1 et D2 pour conserver la re´solution
angulaire. Une autre ame´lioration consiste a` connaˆıtre la trajectoire de recul de l’e− in-
tervenant dans l’interaction Compton. Le projet MEGA (Medium Energy Gamma-ray
Astronomy, Figure 1.15, Kanbach et al. [2003]), destine´ a` l’e´tude du ciel dans le domaine
400 keV-50 MeV, est conc¸u dans ce sens. MEGA peut suivre la trajectoire des e´ve´nements
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Fig. 1.15: Le te´lescope Mega.
Compton et des paires e+ e− graˆce a` un empilement de 32 couches de matrices de de´tec-
teurs Si et d’un calorime`tre en CsI. La surface effective atteinte par cet instrument est
d’environ 100 cm2 avec un champ de vue de 130˚ , une re´solution angulaire de ∼2˚ et une
re´solution e´nerge´tique de ∼8% a` 2 MeV (FWHM). D’autres projets comme TIGRE (The
Tracking and Imaging Gamma Ray Experiment) ou NCT (Nuclear Compton Telescope,
Boggs et al. [2001]) emploient e´galement cette me´thode.
1.2.3.2 La focalisation
Le bruit de fond dans le domaine γ est proportionnel au volume du plan de de´tection.
En “focalisant”, on peut donc augmenter la surface de collection d’un instrument tout en
gardant un volume de de´tection identique (cf. Figure 1.16) ; le rapport S
N
obtenu est donc
meilleur si l’efficacite´ de focalisation est suffisante.
La focalisation e´tait encore conside´re´e comme impossible dans le domaine γ jusqu’a`
il y a quelques anne´es. La limite actuelle est atteinte avec les miroirs multi-couches qui
fonctionne jusqu’a` quelques keV. Ce proce´de´ est actuellement utilise´ avec succe`s a` bord
des satellites XMM et Chandra.
Le concept le plus novateur et re´aliste dans le cadre de la focalisation γ est sans au-
cun doute celui de Lentille de Laue. Elle utilise la diffraction de Bragg sur des plans
cristallins. En disposant des cristaux sur des anneaux concentriques, on peut focaliser un
faisceau γ incident paralle`le (condition ve´rifie´e dans le cadre d’une observation astrono-
mique) sur un de´tecteur (cf. Figure 1.16). Un prototype construit par l’Argonne National
Laboratory et le CESR a effectue´ deux vols sous ballon stratosphe´rique [Laporte, 2000],
de´montrant la validite´ du concept de Lentille de Laue [Halloin et al., 2003, 2004]. Un
projet satellite nomme´ MAX [von Ballmoos et al., 2004], embarquant une lentille γ, per-
mettra l’observation simultane´e dans deux bandes en e´nergie de 100 keV chacune. La
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Fig. 1.16: Vue sche´matique d’une Lentille de Laue
premie`re sera centre´e sur la raie d’annihilation a` 511 keV et la seconde sur la raie du 56Co
a` 847 keV. Cet instrument atteindra alors des caracte´ristiques jusqu’alors ine´gale´es avec
une sensibilte´ de 10−7 a` 10−6 ph s−1 cm−2 pour une observation de 106s, une re´solution
angulaire de 1 minute d’arc et une re´solution e´nerge´tique de 0.2 %.
Il existe au moins un autre design de lentille γ, celui-ci n’est en re´alite´ pas spe´cifique
car il s’agit de la Lentille de Fresnel [Skinner et al., 2003]. Le seul point critique concerne
la focale d’une telle lentille dans le domaine γ : ∼106 km. Ce concept ne´cessite donc le
maintien a` poste de deux satellites (un comportant la lentille, l’autre le de´tecteur) e´loigne´s
de cette meˆme distance. Les demandes croissantes en terme de vol en formation pour des
projets tels que MAX (le projet spatial de Lentille de Laue) ou MAXIM (interfe´rome´trie
X spatiale, Lieber et al. [2003]) pourraient permettre le respect d’un tel cahier des charges
dans le futur. S’il se re´alisait un jour, le te´lescope embarquant une telle lentille atteindrait
des performances a` ce jour inconcevables : une efficacite´ de focalisation > a` 90 %, une
re´solution angulaire de 0.7 µarcsec et une sensibilite´ de 10−9 ph s−1 cm−2.




La mission INTEGRAL (INTErnational Gamma-Ray Astrophysics Laboratory, Wink-
ler et al. [2003], Figure 2.1) a e´te´ se´lectionne´e en 1993 par l’Agence Spatiale Europe´ene
(ESA) pour faire partie du programme des sciences spatiales Horizon 2000. Un peu moins
de dix ans plus tard, le 17 Octobre 2002, le satellite INTEGRAL e´tait lance´ avec succe`s par
un lanceur PROTON de Ba¨ıkonour. La re´alisation de ce satellite est re´solument INTErna-
tionale, tous les pays membres de l’ESA, les Etats-Unis, la Russie, la Re´publique Tche`que
et la Pologne ont participe´ a` sa re´alisation (cf Figure 2.2). Toutes ces contributions ont
e´te´ ne´cessaires pour mettre au point la charge utile constitue´e de deux instruments prin-
cipaux : SPI (SPectrometer of Integral, Vedrenne et al. [2003]) et IBIS (Imager on-board
the Integral Satellite, [Ubertini et al., 2003]), et de 2 moniteurs JEM-X (Joint European
X-Ray Monitor, [Lund et al., 2003]) et l’OMC (Optical Monitoring Camera, [Mas-Hesse
et al., 2003]). Une description de´taille´e de ces quatre instruments est disponible ci-apre`s.
Cette mission a e´te´ choisie pour succe´der aux missions Compton Gamma-Ray Laboratory
de la NASA et Granat (collaboration Franco-Russe). Etant conc¸u principalement pour
des observations dans le domaine γ, INTEGRAL a pour but d’observer les phe´nome`nes
les plus violents qui se de´roulent dans notre Univers. Ses principaux objectifs scientifiques
sont les suivants :
– la nucle´osynthe`se stellaire via la de´tection des raies γ-nucle´aires du 60Fe, 56Co, 44Ti,
22Na, 26Al et de la raie d’annihilation e´lectron-positron (cf. §1.1.3).
– la physique des objets compacts comme les pulsars, les trous noirs, les e´toiles a`
neutrons, les syte`mes binaires ou bien encore les noyaux actifs de galaxie.
– les sursauts γ.
Dans la suite de ce chapitre, nous de´crivons les diffe´rents instruments constituant
INTEGRAL. SPI e´tant au centre de ce manuscrit, sa description est particulie`rement de´-
taille´e (ge´ne´rale dans le §2.1.1, plan de de´tection dans le §2.1.2). Le Tableau 2.1 confronte
les performances d’INTEGRAL avec celles des pre´ce´dentes missions γ.
2.1 SPI
La majorite´ des informations recueillies pour la re´daction de ce sous-chapitre sont























Parame`tre OSSE COMPTEL EGRET BATSE SIGMA HEAO-1 IBIS SPI
Bande passante
(MeV)
0.05-10 0.7-30 20-30000 0.03-1.9 0.035-1.3 0.05-10 0.015-10 0.02-8
Re´solution en e´ner-
gie (%)








10’ 0.5◦ 610’ 1◦ ∼1◦ none 61’ 610’




30◦×30◦ 9˚ ×9˚ 16◦ fully
coded
Sensibilte´ pour les
raies fines ( ph cm−2
s−1, 3σ, 106s )
7×10−5 @ 1
MeV
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Fig. 2.1: Vue explose´e du satellite INTEGRAL. La hauteur totale du satellite atteint
quatre me`tres pour un poids total de quatre tonnes. La moitie´ de sa masse est de´die´e a`
sa charge utile que constituent les quatre instruments SPI, IBIS, JEM-X et OMC.
2.1.1 Description ge´ne´rale
Le spectrome`tre SPI a e´te´ re´alise´ par une collaboration internationale sous responsabi-
lite´ franc¸aise du CNES. La Figure 2.3 montre une vue en coupe de SPI laissant apparaˆıtre
ses diffe´rents sous-syte`mes. La partie centrale de l’instrument est, comme pour tous les
te´lescopes γ, constitue´e par le plan de de´tection. Il s’agit d’une matrice de 19 de´tecteurs
germanium haute purete´ hexagonaux de´finissant une aire totale de 508 cm2, ils procurent
a` l’ensemble une re´solution en e´nergie optimale (cf. §2.1.2.1).
Un masque code´, constitue´ d’e´le´ments opaques de tungste`ne, surplombe le plan de
de´tection et dote ainsi SPI de capacite´s en imagerie. Il est constitue´ de 63 pixels opaques
et 64 pixels transparents de meˆme forme hexagonale que les de´tecteurs et d’une e´paisseur
de 3 cm (absorption >90% a` 8 MeV). Un scintillateur plastique (Plastic scintillator,
PSAC) accouple´ a` 2 photomultiplicateurs est accole´ au masque. Il permet la re´jection des
e´ve´nements de bruit de fond cre´e´s au niveau du masque et non de´tecte´s par l’ACS [Jean
et al., 1997].
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Fig. 2.2: Le consortium INTEGRAL.
Parame`tre Valeur
Bande passante (MeV) 20 keV-8 MeV
De´tecteurs 19 de´tecteurs Ge (60.65×69.42mm)
Surface des de´tecteurs 508 cm2
Re´solution en e´nergie (FWHM) 2.5 keV @ 1.33 MeV
Sensibilite´ au continuum
( ph cm−2 s−1 keV−1, 3σ, 106s ) 5.5×10−6 @ 100 keV, 1.2×10−6 @ 1 MeV
Sensibilite´ pour les raies fines
( ph cm−2 s−1, 3 σ, 106s ) 5×10−5 @ 511 keV, 2.5×10−5 @ 1809 keV
Champ de vue (entie`rement code´) 16˚
Re´solution angulaire 2.5˚
Localisation de source 61.3˚
Pre´cision absolue de la datation ±200 µ s
Masse 1228 kg
Tab. 2.2: Principales caracte´ristiques de SPI.
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Fig. 2.3: Le te´lescope SPI.
Un blindage actif (Anti Coincidence Sytem, ACS) en BGO permet une re´duction im-
portante du bruit de fond duˆ a` l’interaction du rayonnement cosmique avec les mate´riaux
environnant le plan de de´tection et le germanium lui-meˆme. Il est constitue´ de 91 blocs de
cristal de BGO de 790 cm3 chacun ; le poids total du BGO constituant le blindage atteind
donc 512 kg ! L’ACS est divise´e en quatre sous parties : l’Upper Collimator Ring (UCR),
le Lower Collimator Ring (LCR), le Side Shield Assembly (SSA) et le Lower Veto Shield
(LVS). La fiabilite´ du syste`me est assure´e par la redondance des photo-multiplicateurs
(PM) : chaque cristal de BGO est associe´ a` 2 PMs. L’ACS constitue en outre un excellent
outil pour la de´tection des sursauts-γ graˆce a` sa grande surface efficace [von Kienlin et al.,
2001]. Elle de´finit e´galement le champ de vue de l’instrument ; SPI e´tant optimise´ pour
la spectroscopie, un champ de vue entie`rement code´ de 16˚ a e´te´ choisi pour permettre
une cartographie optimale des e´missions diffuses a` 511 keV et 1809 keV. La distance entre
le plan de de´tection et le masque est de 1.71 m et la re´solution angulaire de ∼2.5˚ . La
pre´cision de localisation de source de´pend de la significativite´ de de´tection, Dubath et al.
[2005] reportent ∼10→1 arcmin (significativite´ 10→100 σ).
Les interactions (n,β) dominant le bruit de fond dans la gamme 200 keV-2 MeV [Geh-
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rels, 1985, 1992 ; Naya et al., 1996], un sous syte`me nomme´ PSD (Pulse Shape Discri-
mination) a e´te´ cre´e´ pour permettre la discrimination entre ce type d’e´ve´nement et de
simples photons. Les particules β de´posent leur e´nergie “localement” (ie. toute l’e´nergie
de la particule est de´pose´e en une seule interaction) alors que les photons de meˆme e´ner-
gie interagissent pre´fe´rentiellement par effet Compton puis par effet photoe´lectrique (ie.
l’e´nergie est de´pose´e en deux lieux distincts du de´tecteur). La forme des impulsions e´lec-
troniques ge´ne´re´s par ces deux types d’e´ve´nements (β ou γ) sont diffe´rentes et peuvent eˆtre
discrimine´es par la PSD. L’identification se fait par comparaison avec des bibliothe`ques
contenant des formes d’impulsions ge´ne´re´es dans chaque cas.
De l’interaction d’un photon avec le plan de de´tection de SPI re´sulte trois sous-
cate´gories :
– les e´ve´nements simples (single events, SE) : lorsqu’un photon de´pose toute son e´ner-
gie dans un seul de´tecteur.
– les e´ve´nements multiples (multiple events, ME) : lorsqu’un photon de´pose son e´nergie
dans au moins deux de´tecteurs.
– les e´ve´nements PSD (PSD events, PE) : il s’agit d’un e´ve´nement SE ayant e´te´ analyse´
par la PSD et classifie´ comme e´tant localise´ (probablement une interaction β) ou
non localise´ (probablement un photon).
La Digital Front End Electronics (DFEE) assure le traitement de tous les e´ve´nements
avec une re´solution temporelle de 102.4 µs. Elle assure la classification, la re´jection des
e´ve´nements identifie´s par l’ACS et mesure le temps mort (ou deadtime, fraction du temps
pendant lequel les de´tecteurs sont inactifs, c’est a` dire en train d’effectuer la lecture d’un
e´ve´nement ou lors d’un ve´to de l’ACS).
Les informations sont par la suite transmises au Data Processing Electronics (DPE)
qui combine toutes les donne´es provenant de SPI (scientifiques et techniques) avant la
transmission au sol par la te´le´me´trie. Le fonctionnement ge´ne´ral de SPI est repris dans la
Figure 2.4.
2.1.2 Le plan de de´tection de SPI
2.1.2.1 Les de´tecteurs germanium haute-purete´
Les de´tecteurs germanium haute-purete´ (HPGe) repre´sentent actuellement le sum-
mum en terme de performances spectroscopiques dans le domaine γ. Ils ont donc e´te´
choisis en toute logique pour e´quiper le spectrome`tre d’INTEGRAL : SPI. Nous propo-
sons ici une vue ge´ne´rale du principe de fonctionnement des de´tecteurs germanium. Pour
de plus amples renseignements sur ce type de de´tecteurs, nous invitons le lecteur a` se
re´fe´rer a` Knoll [2002] dont cette section est largement inspire´e.
Les de´tecteurs base´s sur des semi-conducteurs sont largement utilise´s pour la de´tection
de la lumie`re (par exemple dans l’IR, le visible, les rayons X...). Un proble`me se pose en
revanche dans le cas de l’utilisation de cette technologie pour la de´tection du rayonne-
ment γ. Dans un de´tecteur a` semi-conducteur, la zone de de´ple´tion est la zone active du
de´tecteur, c’est aussi la zone ou` le champ e´lectrique est e´tabli. Or, il est impossible de
ge´ne´rer des zones de de´ple´tion de meˆme taille que le libre parcours moyen d’un photon γ
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Fig. 2.4: Diagramme fonctionnel de SPI, d’apre`s Paul [2002].
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Fig. 2.5: Vue sche´matique d’un de´tecteur germanium en configuration planar, d’apre`s
Knoll [2002].
(∼ 1 cm) avec du Germanium ou du Silicium ”classiques”. En effet, l’e´paisseur de la zone








ou` V est la tension applique´e, N le taux d’impurete´ du mate´riau conside´re´ et ǫ0 la per-
mittivite´ du vide. Dans le cas d’un taux d’impurete´ standard, l’Equation 2.1 donne d=2-3
mm pour une tension applique´e de l’ordre de la tension de claquage de la jonction. Deux
me´thodes ont donc e´te´ de´veloppe´es pour augmenter la valeur de d.
La premie`re consiste a` compenser la pre´sence d’impurete´ par l’ajout d’un dopant de type
oppose´. Pour ce faire, on fait migrer des ions lithium (Li) dans le cristal de Germanium
apre`s sa croissance. On arrive ainsi a` compenser la pre´sence des impurete´s sur environ 2
cm et a` obtenir un cristal dont les proprie´te´s sont proches du Germanium pur. On parle
alors de de´tecteur Ge(Li).
La seconde consiste a` re´duire le taux d’impurete´ N dans le mate´riau a` des valeurs de
l’ordre de 1010 atomes cm−3. On peut ainsi atteindre des valeurs de d∼1cm pour une ten-
sion applique´e de l’ordre de 1000V. La technologie permettant d’atteindre de telles valeurs
de N est seulement disponible pour le Germanium et a e´te´ de´veloppe´e dans le milieu des
anne´es 1970. Elle a donne´ naissance aux de´tecteurs dits germanium intrinse`que ou HPGe.
L’avantage crucial de cette technique est qu’elle ne ne´cessite pas de maintien permanent a`
un tempe´rature tre`s basse contrairement aux Ge(Li). Cette proprie´te´ lui vaut aujourd’hui
d’eˆtre la technologie la plus largement re´pandue.
Il existe deux configurations ge´ome´triques de de´tecteurs germanium : planar ou co-
axiale. La configuration planar est repre´sente´e dans la Figure 2.5 et la configuration co-
axiale dans la figure 2.6. Dans le cas d’une configuration planar, la taille du de´tecteur est
limite´e a` quelques cm pour le diame`tre et 1 a` 2 cm d’e´paisseur, aboutissant a` un volume
total de 10-30 cm3. La configuration coaxiale a e´te´ pense´e pour re´pondre aux besoins de
la spectroscopie γ qui ne´cessite de plus gros volume notamment pour ame´liorer l’efficacite´
a` haute e´nergie. La plupart des de´tecteurs coaxiaux sont du type close-ended (cf. Figure
2.6, c’est le cas de SPI) ce qui permet de supprimer les courants de fuite sur la surface
d’entre´e. En e´cornant les coins de la face d’entre´e (Figure 2.6, bulletized) on re´duit les
zones ou` le champ e´lectrique est faible et donc on favorise la collecte des charges. La Figure
2.7 montre la topologie et l’intensite´ du champ e´lectrique dans un de´tecteur coaxial. La
tension de de´ple´tion est atteinte lorsque le champ e´lectrique s’e´tend dans tout le volume
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Fig. 2.6: Vue sche´matique d’un de´tecteur germanium en configuration coaxiale, d’apre`s
Knoll [2002].
du de´tecteur. On voit dans l’exemple donne´ que la tension minimum de de´ple´tion Vd est
de 2070 V pour le de´tecteur HPGe pre´sente´ (courbe infe´rieure, le champ e´lectrique atteind

















ou` ρ est la concentration en dopant, r1 et r2 le rayon de l’e´lectrode centrale et du de´tecteur.
La de´pendance en ρ dans l’Equation 2.2 indique que la tension de de´ple´tion the´orique Vd
peut eˆtre nulle pour un de´tecteur parfaitement compense´ (taux d’impurete´ nul). On note
aussi sur la Figure 2.7 (courbe en pointille´s avec l’annotation Li-drifted) la forme diffe´rente
du champ e´lectrique dans le cas d’un de´tecteur Ge(Li) . Dans tout semiconducteur, les
porteurs de charge (e´lectron et trou) ne peuvent pas de´passer une certaine vitesse limite : la
vitesse de saturation des porteurs. On polarise en ge´ne´ral les de´tecteurs jusqu’a` atteindre
cette vitesse de saturation qui, pour un de´tecteur donne´, de´pend essentiellement de sa
tempe´rature. On minimise ainsi le temps de collection des charges, les recombinaisons et
le pie´geage des porteurs. Dans du Germanium a` 77 K, les e´lectrons atteignent leur vitesse
de saturation a` 105 V m−1 tandis que les trous ne´cessitent de 3 a` 5 105 V m−1.
Trois interactions physiques entre photons γ incidents et le Germanium du de´tecteur
pre´dominent :
– l’effet photoe´lectrique : c’est l’absorption de l’e´nergie du photon incident par un
e´lectron d’un atome du de´tecteur.
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Fig. 2.7: Intensite´ du champ e´lectrique
en fonction du rayon dans un detec-
teur germanium coaxial, d’apre`s Llacer
[1972].
Fig. 2.8: Contribution relative des dif-
fe´rents me´canismes de pertes d’e´nergie
dans la constitution du pic de pleine
e´nergie pour un de´tecteur HPGe 6×6 cm
(diame`tre×hauteur), d’apre`s Roth et al.
[1984].
– l’effet Compton : lorsqu’il y a diffusion Compton du photon incident avec un
e´lectron du mate´riau constituant le de´tecteur.
– la cre´ation de paire : au-dela` de 1022 keV, le photon peut eˆtre absorbe´ et laisser
place a` une paire e+ e−.
La Figure 2.8 repre´sente la contribution relative de ces trois me´canismes dans le cas d’un
de´tecteur HPGe. On voit que l’effet photoe´lectrique domine seulement en-dessous 140 keV.
Au dela`, l’effet Compton couple´ a` l’effet photoe´lectrique pre´domine (car il y a toujours
un photon apre`s une interaction Compton) jusqu’au dela` de 10 MeV.
Un photon d’e´nergie donne´e hν peut interagir dans le volume du de´tecteur d’une mul-
titude de fac¸ons diffe´rentes. Par exemple, en de´posant son e´nergie inte´gralement sur un ou
plusieurs sites, en de´posant une partie de son e´nergie localement voire meˆme en traversant
le de´tecteur sans interagir... La Figure 2.9 de´taille la re´ponse en e´nergie d’un de´tecteur
γ. Dans le cas ide´al, la totalite´ de l’e´nergie du photon incident hν est transmise au de´-
tecteur, les contributions des interactions primaires et secondaires constituent le pic de
pleine energie ou photopeak.
En revanche, si, suite a` une interaction Compton, le photon secondaire d’e´nergie ECompton
s’e´chappe, l’e´nergie de´pose´e est alors E=hν-ECompton. ECompton e´tant maximum lorsque
qu’il y a re´trodiffusion (θ = π lors de la diffusion), l’e´chappement des photons secondaires
produits par une simple diffusion Compton donne naissance au continu Compton d’e´ner-
2.1. SPI 33
Fig. 2.9: Vue sche´matique de la re´ponse en e´nergie d’un de´tecteur γ (Figure extraite de
von Ballmoos et al. [2005]). La figure de gauche illustre la cas d’un photon ayant une
e´ne´rgie < 1022 keV alors que la partie de droite est valable pour un photon d’e´nergie >
1022 keV.
gie maximum Eθ=pi, on parle alors de front Compton. L’intervalle compris entre le front
Compton et le pic de pleine e´nergie est occupe´ par les interactions Compton multiples.
Si l’e´nergie du photon incident est hν> 1022 keV, une paire e+ e− peut eˆtre cre´e´e ; l’anni-
hilation qui s’ensuit donne naissance a` 2 photons d’e´nergie 511 keV. Si un des deux γ511
cre´e´s s’e´chappe du de´tecteur, l’e´nergie de´pose´e devient E=hν-mec
2 : c’est le pic de simple
e´chappement. Dans la cas ou` les deux γ511 s’e´chappent, l’e´nergie de´pose´e est E=hν-2mec
2 :
c’est le pic de double e´chappement. Les probabilite´s d’occurence des divers processus de
de´pot d’e´nergie dans le de´tecteur sont intimement re´lie´es a` sa ge´ome´trie. C’est donc cette
dernie`re qui fixe l’intensite´ des diverses composantes de la re´ponse en e´nergie. La me´thode
la plus employe´e pour la re´duction du continuum Compton et des pics d’e´chappement est
l’utilisation d’un syste`me d’antico¨ıncidence.
La qualite´ principale d’un de´tecteur germanium est sa re´solution en e´nergie. La re´so-
lution en e´nergie est de´finie par RE=
FWHM(E)
E
. Par abus de langage, on parle e´galement
de re´solution en e´nergie pour la FWHM seule. Elle re´sulte de trois contributions inde´pen-
dantes ; la largeur observe´e du pic de pleine e´nergie WT est donc la somme quadratique
de trois termes :







– WD traduit l’erreur statistique dans le transport des charges et est donne´ par
WD=2.35
2FǫE avec F le facteur de Fano, ǫ l’e´nergie ne´cessaire pour cre´er une
paire e´lectron/trou et E l’e´nergie du photon incident.
– WX traduit l’imperfection de la collecte des charges. Il est d’autant plus important
que le volume du de´tecteur est important et que le champ e´lectrique est faible.
– WE est engendre´ par l’e´lectronique qui effectue la lecture des e´ve´nements dans le
de´tecteur.
La Figure 2.10 montre les contributions de chaque terme en fonction de l’e´nergie. De plus
amples renseignements sur la re´solution en e´nergie de SPI sont disponibles dans le §4 qui
traite de ce sujet et de son e´volution dans le temps sous l’effet de l’environnement spatial.
Finalement, la Figure 2.11 re´sume le fonctionnement d’un de´tecteur HPGe.
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Fig. 2.10: Variation de la re´solution en fonction de l’e´nergie pour un de´tecteur HPGe de
86 cm3, d’apre`s Owens [1985].
2.1.2.2 La came´ra de SPI
Elle est constitue´e de 19 de´tecteurs germanium type n hexagonaux ayant chacun une
taille de 60.65×69.42 mm (diame`tre exte´rieur×hauteur). Une ge´ome´trie hexagonale per-
met d’optimiser le fonctionnement de l’imagerie et d’e´conomiser de la place. La Figure
2.11 repre´sente une vue en coupe d’un de´tecteur de SPI tandis que la Figure 2.12 montre
une vue d’ensemble de la came´ra.
Chaque de´tecteur est monte´ dans une capsule en Aluminium. Cela a facilite´ les mani-
pulations au sol et surtout limite la pollution lors des de´gazages apre`s chaque annealing
(cf. §4). Ils sont e´quipe´s d’une e´lectrode centrale d’une taille de 6×5.5 mm permettant de
polariser l’ensemble a` 4000 V.
Le Germanium ultra pur constituant les de´tecteurs a e´te´ fourni par Hoboken (Bel-
gique). Un taux d’impurete´ compris entre 5×109 cm−3 et 1.5×1010 cm−3 associe´ a` un
faible diame`tre de l’e´lectrode centrale permet d’optimiser le fonctionnement de la PSD.
Chaque de´tecteur a` un volume moyen de 178 cm3 et rassemble 951 g de Germanium
conduisant a` un poids total en cristal de 18 kg pour une surface de 508 cm2. Le choix
du type de de´tecteur (type n) permet de re´duire le trajet moyen de trous. Ceux-ci e´tant
les porteurs de charge majoritairement pie´ge´s, cette configuration permet de limiter les
pertes de re´solution dues a` la de´gradation des de´tecteurs (cf. §4).
Les de´tecteurs sont accouple´s a` un syste`me de pre´amplification a` deux e´tages (PA1 et
PA2). Le PA1 ne contient que des e´le´ments passifs (filtrage de la haute tension, re´sistance
de charge, capacite´ de liaison) tandis que le PA2 inclut deux transistors a` effet de champ.
Le PA1 fonctionne a` la tempe´rature du de´tecteur, contrairement au PA2 qui travaille aux
environs de 210 K. Lorsque l’e´nergie de´pose´e dans un de´tecteur est trop importante, la
chaˆıne de mesure sature. Pour re´duire au minimum la dure´e de saturation, et ainsi limiter
le temps mort, un syste`me de de´saturation est imple´mente´ ; son seuil est re´gle´ a` 14 MeV.
Le signal ge´ne´re´ en sortie des PA2 est rec¸u par l’AFEE (Analog Front End Electronics).
Son roˆle est le lissage et la mise en forme gaussienne des impulsions. Les impulsions
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Fig. 2.11: Sche´ma de fonctionnement d’un de´tecteur HPGe, d’apre`s Kandel [1998]. Diffe´-
rents me´canismes de conversion d’e´nergie sont repre´sente´s ; les interactions γ-Ge : diffusion
Compton (C), l’effet photoe´lectrique (P), la cre´ation de paires (Pa) ; ainsi que les inter-
actions secondaires : rayonnement de freinage des e´lectrons (B pour Bremsstrahlung),
l’annihilation e+ e− (A). Les photons γ sont repre´sente´s par des fle`ches ondule´es, les e+
e− en pointille´s. Les paires e´lectrons/trous cre´e´es le long des trajectoires secondaires sont
symbolise´es par des fle`ches a` double sens (t+ ↔ e−).
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Fig. 2.12: La came´ra de SPI.
correspondant a` des e´nergies entre 0 et 8 MeV sont ensuite code´s sur 14 bits par le
Pulse Height Analyser (PHA) suivant deux gammes en e´nergie (gamme basse : 0-2 MeV
et gamme haute : 2-8 MeV). Les tailles re´sultantes d’un canal instrumental dans chaque
bande sont donc respectivement ∼0.13 keV et ∼0.52 keV. Le taux de comptage associe´ aux
e´ve´nements de´passant le seuil haut du PHA (ie. 8 MeV) est utilise´ pour la mode´lisation
des variations du bruit de fond instrumental (cf. §5.1).
Pour permettre des performances optimales du plan de de´tection, les de´tecteurs sont
refroidis a` une tempe´rature de 85-90 K. Le syste`me de refroidissement est base´ sur quatre
machines Stirling construites par MMS-Astrium. La puissance fournie par les machines
e´tant limite´e, l’ensemble du plan de de´tection est place´ dans une structure en Beryllium
isole´ pour limiter les pertes thermiques. Le syste`me est organise´ selon trois e´tages :
– l’e´tage froid contenant les 19 de´tecteurs (T≃85-90K) et les PA1.
– l’e´tage interme´diaire contenant notamment les PA2 et les radiateurs passifs (T≃210K).
– l’e´tage a` tempe´rature ambiante contenant les machines Stirling et les structures
me´caniques associe´s (T≃300K).
Pour de plus amples informations sur le plan de de´tection de SPI, se re´fe´rer au §3
traitant de la calibration en e´nergie et au §4 centre´ sur la de´gradation des de´tecteurs.
2.2 IBIS
IBIS est avec SPI un des deux principaux instruments d’INTEGRAL. Ces deux te´les-
copes ont e´te´ conc¸us pour eˆtre comple´mentaires ; en conse´quence, IBIS est spe´cialise´ dans
l’imagerie.
Tout comme SPI il utilise la technique du masque code´, en revanche sa surface est
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Fig. 2.13: Le plan de de´tection et le blindage de IBIS.
plus importante et sa re´solution spatiale meilleure (les pixels du masque et du plan de
de´tection sont beaucoup plus petits). Le plan de de´tection est constitue´ de deux couches
inde´pendantes de de´tecteurs (cf. Figure 2.13). La plus proche du masque est constitue´e
de 128×128 de´tecteurs de CdTe (Cadmium Telluride, Lebrun et al. [2003]), la finesse de
ce type de de´tecteur le rend efficace a` basse e´nergie tandis qu’il est quasi transparent au
dessus de 1 MeV. La seconde couche est, elle, constitue´e de 64×64 scintillateurs en CsI
(iodure de cesium, Labanti et al. [2003]) couple´s a` des photodiodes. Cette partie du plan
de de´tection est optimise´e pour les hautes e´nergies. Il est meˆme possible d’utiliser ces
deux plans de de´tecteur en tant que te´lescope Compton (cf. §1.2.2). Cette configuration
a donne´e naissance a` deux sous-intruments ISGRI (CdTe) et PICsIT (CsI).
Le syste`me d’antico¨ıncidence est constitue´ de 16 Veto Detector Module (VDM) en
BGO couple´s chacun avec 2 PMs. Comme on peut le voir sur la Figure 2.13, les VDM
sont re´partis selon deux sous-ensembles : les VDM late´raux et les VDM infe´rieurs. Le
blindage est comple´te´ par une protection passive.
Le Tableau 2.3 re´sume les caracte´ristiques de IBIS. Un se´jour de 4 mois au sein de
l’Isituto di Astrofisica e Fisica Cosmica a` Rome nous a permis de traiter les donne´es IBIS
pour la de´tection de la raie a` 511 keV. Il a e´te´ finance´ graˆce a` une bourse ATUPS de
l’Universite´ Paul Sabatier et une bourse bilate´rale du ministe`re des affaires e´trange`res
Italien. Une partie de ce travail est re´sume´ dans l’Annexe A.
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Parame`tre Valeur
Bande passante (MeV) 15 keV-10 MeV
De´tecteur 16384 de´tecteurs CdTe (4×4×2 mm
4096 de´tecteurs CsI (8.4×8.4×30 mm))
Surface des de´tecteurs 2600 cm2 (CdTe), 2890 cm2 (CsI)
Re´solution en e´nergie (FWHM) 8.0 keV @ 100 keV
Sensibilite´ au continuum
( ph cm−2 s−1 keV−1, 3σ, 106s ) 6×10−7 @ 100 keV, 5×10−7 @ 1 MeV
Sensibilite´ pour les raies fines
( ph cm−2 s−1, 3 σ, 106s ) 1.9×10−5 @ 100 keV, 3.8×10−4 @ 1 MeV
Champ de vue (entie`rement code´) 9◦×9
Re´solution angulaire 12’
Localisation de source (10 σ) 61’
Pre´cision absolue de la datation 6200 µ s
Masse 746 kg
Puissance [maximum/moyenne] en W 240/208
Tab. 2.3: Principales caracte´ristiques d’IBIS.
2.3 JEM-X
JEM-X est le moniteur X d’INTEGRAL, il est sensible dans la bande 3-35 keV et a
une re´solution angulaire de 3.35 arcmin. Ces caracte´ristiques, associe´es au rapport signal
a` bruit avantageux du domaine X, lui permettent de de´tecter un nombre plus important
de sources que dans le domaine γ. Cet instrument joue dons un roˆle crucial dans l’iden-
tification des sources. Il existe en fait 2 JEM-X : JEM-X1 et JEM-X2, deux instruments
de conception identique qui utilisent comme SPI et IBIS la technique du masque code´
(cf. Figure 2.14). JEM-X a opte´ pour une open fraction (pourcentage de la surface du
masque qui est transparente) de 25% (contre ∼50 % pour SPI et IBIS), cela aboutit a`
un meilleur pouvoir de se´paration de source et un bruit de fond plus bas, des caracte´-
ristiques comple´mentaires des instruments principaux. Les deux plans de de´tection sont
constitue´s de deux chambres a` gaz identiques de 500 cm2 fonctionnant avec un me´lange
Xe´non/Me´thane (90%/10%) sous une pression de 1.5 bars. De plus amples de´tails sur les
caracte´ristiques de JEM-X sont disponibles dans le Tableau 2.4.
Comme tous les instruments a` bord d’INTEGRAL, JEM-X a e´te´ re´alise´ dans le cadre
d’une collaboration Europe´ene (cf. Figure 2.2).
2.4 L’OMC
L’OMC est l’instrument qui permet d’e´tendre la bande passante d’INTEGRAL jus-
qu’au domaine visible, offrant ainsi a` son hoˆte 7 ordres de grandeur en e´nergie de photon.
Il permet pour la premie`re fois d’observer simultane´ment et pendant de longues dure´es des
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Fig. 2.14: Le masque code´ (a` gauche) et le plan de de´tection (a` droite) de JEM-X.
Fig. 2.15: Le moniteur optique d’INTEGRAL : OMC.
objets dans les domaines visibles, X et γ. Il est constitue´ d’une optique conventionnelle de
5 cm de diame`tre accouple´e a` un de´tecteur CCD de 2048×1024 pixels. Un filtre V Johnson
comple`te le montage et assure une bande passante en longueur d’onde de 500 nm a` 850
nm. La re´duction du bruit de mesure du de´tecteur CCD est obtenue en le refroidissant
a` -80◦C. L’OMC peut ainsi observer des e´toiles jusqu’a` une magnitude visuelle de 19.7.
Cet instrument est le fruit d’une collaboration entre divers instituts (cf. Figure 2.2), les
principales caracte´ristiques de l’OMC sont regroupe´es dans le Tableau 2.5.
2.5 L’ISDC
L’INTEGRAL Sciences Data Centre (ISDC, Courvoisier et al. [2003]) est l’institut
responsable de la distribution des donne´es INTEGRAL. Base´ a` proximite´ de Gene`ve,
il regroupe environ 40 personnes, essentiellement des chercheurs, des informaticiens et
des doctorants. L’ISDC rec¸oit la te´le´mesure d’INTEGRAL de manie`re quasi-instantane´e.
Un traitement rapide des donne´es est alors effectue´, permettant la de´tection de sursauts
γ (cf. §2.6), l’apparition ou le changement d’e´tat d’une source. Dans certains cas, une
alerte peut eˆtre ge´ne´re´e amenant a` un changement du plan d’observation. En paralle`le,
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Parame`tre Valeur
Bande passante (MeV) 4 keV-35 keV
De´tecteurs Microstrip Xe/CH4-de´tecteur a` gaz
Surface des de´tecteurs 500 cm2 pour chacun des 2 de´tecteurs
Re´solution en e´nergie (FWHM) 2.0 keV @ 22 keV
Sensibilite´ au continuum
( ph cm−2 s−1 keV−1, 3σ, 106s ) 1.2×10−5 @ 6 keV, 1.3×10−5 @ 30 keV
Sensibilite´ pour les raies fines
( ph cm−2 s−1, 3σ, 106s ) 1.9×10−5 @ 6 keV, 8.5×10−5 @ 30 keV
Champ de vue (entie`rement code´) 4.8◦
Re´solution angulaire 3’
Localisation de source (10σ) 630”
Pre´cision absolue de la datation 6200 µ s
Masse 65 kg
Puissance[maximum/moyenne] en W 50/37
Tab. 2.4: Principales caracte´ristiques de JEM-X.
Parame`tre Valeur
Bande passante 500 nm-600 nm
De´tecteurs CCD(1024×2048) + filtre V
Re´solution des images 1024×1024
Sensibilite´ en mag (3σ, 5000s) 17.8
Champ de vue 5◦×5◦
Re´solution angulaire 25”
Localisation de source (10σ) 6”
Pre´cision absolue de la datation 61 s
Masse 17 kg
Puissance[maximum/moyenne] en W 20/17
Tab. 2.5: Principales caracte´ristiques de l’OMC.
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une analyse standard est effectue´e. Les images et spectres alors cre´e´s sont archive´s pour
une distribution future. L’ISDC est responsable de l’archivage, de la distribution des
donne´es a` la communaute´ scientifique ainsi que des outils logiciel associe´s. De plus amples
informations sur cet institut sont disponibles sur le site web :http ://isdc.unige.ch.
2.6 IBAS
L’INTEGRAL Burst Alert System (IBAS, Mereghetti et al. [2004]) est le syste`me
de de´tection de sursauts γ d’INTEGRAL. Il s’agit en re´alite´ d’un logiciel, exe´cute´ au
sol, a` l’ISDC. Ce proce´de´ de de´tection base´ au sol est rendu possible par le faible de´lai
de transmission entre INTEGRAL et l’ISDC : 66s. Deux me´thodes de de´tection sont
imple´mente´es en paralle`le, toutes deux base´es sur les donne´es IBIS/ISGRI. La premie`re
est fonde´e sur l’analyse des taux de comptage dans diffe´rentes bandes en e´nergie, un exce`s
significatif de´clenche la re´alisation d’image qui permet le filtrage d’e´ve´nements de bruit de
fond ou d’artefacts instrumentaux. La seconde me´thode est purement base´e sur l’imagerie,
des images sont cre´e´es et compare´es sur des e´chelles de temps variables, les diffe´rences
entre les images laissent apparaˆıtre les sursauts. Une fois confirme´e et localise´e, la position
du sursaut γ est distribue´e a` la communaute´ via internet.
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Chapitre 3
La calibration en e´nergie de SPI
La calibration en e´nergie est une e´tape fondamentale dans le re´glage d’un spectro-
me`tre. Elle permet de remonter a` l’e´nergie de´pose´e par les photons dans les de´tecteurs.
La me´thode de calibration de SPI pre´sente´e ici est optimise´e pour l’e´tude des raies γ-
nucle´aires soit, dans la bande 500 keV→2 MeV. Pour ces e´nergies, la re´solution de SPI est
comprise entre 2 et 3 keV (FWHM). L’objectif de ce chapitre est de calibrer l’instrument
avec une pre´cision de l’ordre de 1
10
de sa re´solution pour re´duire au maximum l’introduc-
tion d’erreurs syste´matiques dans les analyses scientifiques. La pre´cision attendue dans la
gamme 500 keV→2 MeV est donc ∼0.2-0.3 keV.
Les re´sultats de´crits dans ce chapitre ont fait l’objet d’un poster et d’une publication dans
les proceedings lors du “5th INTEGRAL Workshop” a` Munich [Lonjou et al., 2004a].
3.1 La calibration de SPI en vol
Lorque un photon interagit dans un des de´tecteurs de SPI, une impulsion e´lectronique
est ge´ne´re´e en sortie de la chaˆıne de de´tection. Apre`s une mise en forme par l’AFEE, l’am-
plitude de ce pulse est code´e par un convertisseur analogique nume´rique sur 14 bits (16384
canaux). Deux gammes sont disponibles : basse e´nergie (∼0→2000 keV) et haute e´nergie
(∼2000→8000 keV). Ce proce´de´ permet d’e´chantillonner plus finement a` basses e´nergies
(1 canal ∼ 0.135 keV) lorsque la re´solution e´nerge´tique des de´tecteurs est meilleure. La
fonction de calibration fc est la fonction qui relie le canal instrumental c a` l’e´nergie E
qui lui est associe´e : E=fc(c). Cette fonction est propre a` chaque chaˆıne de mesure. A un
instant donne´, il en existe donc 38 (19 de´tecteurs×2 gammes) dans le cas de SPI.
3.1.1 La non line´arite´ mesure´e au sol
La re´ponse de la chaˆıne de mesure n’e´tant pas parfaitement line´aire, il en est de
meˆme pour la fonction de calibration. Des mesures de cette non-line´arite´ ont e´te´ effectue´es
pendant les campagnes de calibration au sol de SPI a` Bruye`re le Chatel (BLC) et a`
l’ESTEC. Elle permettent de quantifier les effets que nous voulons corriger en vol. La
Figure 3.1 montre les re´sultats obtenus pour la gamme basse. Les diffe´rences constate´es
entre les 2 se´ries de donne´es, ainsi que la forme “pique´e” de la courbe en pointille´s, sont
attribuables aux erreurs de mesure (non repre´sente´es sur la Figure). On constate qu’un
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Fig. 3.1: Valeur moyenne de la non line´arite´ des chaˆınes de mesure de SPI observe´e au
sol pour la gamme basse.
e´cart a` la line´arite´ de ∼3-4 canaux (creˆte a` creˆte, soit ∼0.4-0.6 keV) sur 16834 est observe´
dans la gamme basse e´nergie ; une valeur < 5 canaux (ie. 2.7 keV) est obtenue pour la
gamme haute e´nergie [Attie´ et al., 2003]. Cet effet est corrigeable simplement en utilisant
une forme non line´aire de fc, en ge´ne´ral un polynoˆme de de´gre´ > 1. Notons que la line´arite´
constate´e est extreˆmement faible pour les deux gammes : <0.03%.
3.1.2 Cre´ation d’une base de donne´es
Le travail reporte´ dans cette the`se e´tant en partie instrumental, nous nous sommes
dote´s d’un outil efficace et ge´ne´ral pour l’e´tude des performances de SPI : une base de
donne´es. Le language IDL s’est impose´ pour sa souplesse, deux e´chantillonnages temporels
sont adopte´s : la re´volution (∼ 3 jours pour l’e´tude de la calibration en e´nergie, de la
de´gradation...), la Science Window (SCW) qui correspond a` un pointage de l’observatoire
INTEGRAL (∼30min-2h, elle est utilise´e pour l’e´tude de la calibration en e´nergie, du
bruit de fond...).
Voici la liste des principaux parame`tres contenus dans cette base de donne´es :
Re´solution temporelle = 1 re´volution :
– spectre en canal accumule´ par de´tecteur (ie. non calibre´)
– spectre accumule´ par de´tecteur et calibre´
– spectre accumule´ sur le plan de de´tection et calibre´
– information de timing : ontime (c’est le temps d’exposition, il est en ge´ne´ral iden-
tique pour tous les de´tecteurs), livetime (temps durant lequel le de´tecteur conside´re´
est “vivant”, cf. section 2.1.2.1), deadratio (fraction du temps pendant lequel le de´-
tecteur est actif), tstart (de´but de la pe´riode conside´re´e, il peut s’exprimer en On
Board Time (OBT, =2−19s), ou en ISDC days (ie. jours depuis le 01/01/2000)) et
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tstop (fin de la pe´riode conside´re´e)
Re´solution temporelle = 1 SCW :
– spectre accumule´ par de´tecteur et calibre´
– spectre accumule´ sur le plan de de´tection et calibre´
– information de timing
– tension de polarisation des de´tecteurs en V
– tempe´rature du plan de de´tection (une valeur en K pour chacun des 4 capteurs)
– tempe´rature des pre´amplificateurs en K
– taux de comptage “germanium saturant” (Gedsat) en coups s−1, associe´ aux e´ve´ne-
ments de´passant le seuil haut des de´tecteurs (ie. ayant une e´nergie > 8 MeV, cf.
§2.1.2.2)
– taux de comptage “ACS saturant” (ACSSat) en coups s−1, associe´ aux e´ve´nements
saturant l’antico¨ıncidence de SPI (ACS), ils ont une e´nergie > au seuil haut de l’ACS
∼ 100 MeV
– taux de comptage dans le plastic scintillator (scintillateur plastique, PSAC) en coups
s−1 (cf. section 2.1.1)
– taux de comptage dans les de´tecteurs (Gedrate) en coups s−1 det−1, c’est le taux de
comptage entre 0 et 8 MeV (typiquement 40-50 coups s−1 det−1)
– taux de comptage dans les principales raies de bruit de fond en coups s−1 det−1
– taux de comptage dans des bandes en e´nergies en coups s−1 det−1 keV−1
– information sur l’activite´ solaire en provenance du satellite GOES
Lorsque des donne´es sont manquantes, elle sont en ge´ne´ral interpole´es (en utilisant
une fonction line´aire) de manie`re a` obtenir un jeu de donne´es homoge`ne. De plus amples
informations sur ces diffe´rents parame`tres et leurs utilisations sont disponibles dans le
§3.2 (de´pendance de la calibration en e´nergie avec la tempe´rature), le §4 (de´gradation du
plan de de´tection) et le §5.1 (e´tude du bruit de fond instrumental).
3.1.3 La proce´dure de calibration en vol
L’objectif est dans un premier temps de de´finir la forme analytique des 2 fonctions de
calibration associe´es a` la gamme basse (fc1) et a` la gamme haute (fc2). La calibration de
la gamme basse est la priorite´ car plus de 99% des objectifs scientifiques de SPI se situent
dans cette gamme d’e´nergies. La fonction fc1 (cf. Equation 3.1) reproduit la non line´arite´




+ a1 + a2c+ a3c
2 (3.1)
Seule une fonction line´aire est utilise´e pour la gamme haute (cf. Equation 3.2) puisqu’il y
a tre`s peu de raies de bruit de fond pre´sentes a` ces e´nergies :
fc2(c) = b0 + b1c (3.2)
La majorite´ des e´tudes en cours au CESR se limitant a` des e´nergies <2 MeV, cette gamme
d’e´nergies est actuellement tre`s peu utilise´e.
De multiples tests sur diffe´rents jeux de raies de bruit de fond ont permis d’isoler six
raies pour la gamme basse e´nergie et 2 raies pour la gamme haute e´nergie. La Figure 3.2
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Tab. 3.1: Les raies de bruit de fond choisies pour la calibration en e´nergie.
permet de visualiser la localisation de ces raies sur un spectre de SPI tandis que le Tableau
3.1 renseigne leur origine physique. Ces raies permettent d’obtenir un bon compromis
entre pre´cision et stabilite´ du processus de calibration. La raie a` 23.438 keV est extraite
des e´ve´nements doubles (ME2) non reconstruits (dont l’e´nergie n’est pas somme´) car elle
est “me´lange´e” dans les e´ve´nements simples.
Toutes les donne´es, a` partir de la re´volution 7, ont e´te´ calibre´es en utilisant la me´tho-
dologie de´crite dans ce paragraphe par pe´riode d’une re´volution. Pour ve´rifier la validite´
de la calibration nous avons eu recours aux ME2 non reconstruits. Leur utilisation permet
d’estimer les erreurs syste´matiques car lorsque l’on reconstruit l’e´nergie E d’un e´ve´nement
double, on est sensible a` la calibration en e´nergie dans la gamme 0→E. La Figure 3.3 pre´-
sente l’e´nergie de quelques raies de bruit de fond en fonction du nume´ro de la re´volution
pour les SE et ME2 non reconstruits. On constate tout d’abord la bonne pre´cision de la
calibration en e´nergie concernant les SE de la gamme basse e´nergie (<0.05 keV). Pour la
gamme haute, un “pire cas” est repre´sente´ par la raie a` 2223.25 keV ; un e´cart de 0.5 keV
est observe´ par rapport a` l’e´nergie nominale. Ensuite, on note une diffe´rence maximum
entre les positions d’une raie dans les SE et ME2 de ∼0.25 keV dans la gamme basse (raie
a` 309 keV). En prenant la moitie´ de cette valeur (car deux de´tecteurs sont implique´s), soit
∼0.125 keV, on obtient une valeur maximum de l’erreur syste´matique sur la calibration
en e´nergie dans la gamme basse.
Plusieurs phe´nome`nes peuvent donner naissance aux imperfections constate´es. Tout d’abord,
des biais sont introduits lors de l’ajustement de la position des raies dans les spectres
non-calibre´s (inadaptation du mode`le gaussien, raies parasites...) ; l’e´nergie nominale de
certaines raies est, en outre, connue avec une pre´cision limite´e. D’autre part, la forme














































Fig. 3.2: Spectre du de´tecteur 0 pour la re´volution 43. La marque * signifie que la raie
est utilise´e pour de´terminer las variations d’efficacite´ des de´tecteurs de SPI et qu’elle est
issue de la radioactivite´ naturelle (cf. §4.4).
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Fig. 3.3: Position de quelques raies de bruit de fond en fonction du nume´ro de la re´volution
(SE en noir, ME2 non reconstruits en rouge). Les valeurs pre´sente´es sont des valeurs
moyennes sur le plan de de´tection.
analytique de fc1 ne reproduit probablement pas parfaitement la non-line´arite´ de la chaˆıne
de mesure. Enfin, plus l’e´nergie est importante, plus les effets secondaires de la de´grada-
tion des de´tecteurs apparaissent. Au-dessus de 800 keV, on observe une lente de´rive de la
position des raies entre deux annealings. Cette de´rive provient des divers biais introduits
par l’ajustement gaussien des raies non-gaussiennes (cf. §4).
Lorsqu’on choisit un jeu de raies de bruit de fond et une fonction analytique fc, quelle
que soit la gamme, on introduit des biais. La me´thode de calibration pre´sente´e ici est
optimise´e pour la bande 500 keV→2 MeV ou` se situent la plupart des raies d’inte´reˆt
astrophysique. Elle permet d’atteindre une pre´cision <0.125 keV pour la gamme basse
e´nergie.

































Fig. 3.4: Tempe´rature du plan de de´tection en fonction du nume´ro de la re´volution
3.2 Stabilite´ de la calibration en e´nergie
La bande interdite d’un mate´riau quelconque de´pend de sa tempe´rature, ceci s’ap-
plique parfaitement au germanium. Ainsi, lorsque un photon de´pose son e´nergie dans un
des de´tecteurs, le nombre de charges collecte´es au niveau de la chaˆıne de mesure de´pend
de la tempe´rature de fonctionnement des de´tecteurs. Dans ces conditions, il est clair que
la tempe´rature des de´tecteurs a une influence sur la calibration en e´nergie. Le plan de de´-
tection de SPI est refroidi par un syte`me cryoge´nique base´ sur des machines “Stirling”. Il
maintient la tempe´rature autour de 85 K. La Figure 3.4 repre´sente la tempe´rature du plan
de de´tection en fonction du temps. Elle varie en moyenne de 0.2 K par re´volution, cette
augmentation est relie´e a` la diminution d’efficacite´ des machines Stirling. Ces dernie`res
sont par conse´quent reconfigure´es re´gulie`rement pour assurer une tempe´rature suffisam-
ment basse. Des variations brutales sont alors observe´es (re´volution 66 : ∆T˚ ∼2K).
En utilisant la base de donne´es de´crite dans le §3.1.2, nous avons e´tudie´ la position de
plusieurs raies de bruit de fond dans les spectres non calibre´s. L’objectif de cette e´tude est
de mode´liser le de´placement des raies en fonction de parame`tres exte´rieurs. Un mode`le est
ajuste´ pour chaque raie e´tudie´e ; il est donc de´fini pour une e´nergie E donne´e. Le premier
mode`le teste´ e´tait un mode`le line´aire avec la tempe´rature du plan de de´tection :
PE = c0 + c1T˚ (3.3)
avec T˚ la tempe´rature du plan de de´tection et c0, c1 les parame`tres libres.
Les variations de la taille de la bande interdite du germanium e´tant en premie`re approxi-
mation line´aire avec sa tempe´rature (dans l’intervalle de T˚ e´tudie´), ce mode`le revient a`
conside´rer que les variations de calibration sont uniquement produites par les variations
de tempe´rature. Nous avons tout d’abord applique´ ce mode`le a` la re´volution 42 pendant
laquelle s’est de´roule´e la descente en tempe´rature suivant le premier annealing (∆T˚ ∼30
50 3. La calibration en e´nergie de SPI
Fig. 3.5: Position des raies a` 198 keV et 883 keV en canal en fonction de la tempe´rature
du plan de de´tection lors de la re´volution 42. Le trait en pointille´s indique le meilleur
ajustement avec une fonction line´aire.
K). Comme on peut le voir sur la Figure 3.5, ce mode`le permet de reproduire correcte-
ment le de´placement des raies. Nous avons par la suite voulu appliquer ce meˆme mode`le
sur un jeu de donne´es couvrant une pe´riode plus longue (re´volution 43→90, soit ∼ 140
jours). Cependant, le comportement line´aire de la position des raies n’est plus ve´rifie´ sur
de longues e´chelles temporelles ; la Figure 3.6 en est la parfaite illustration. Il est inde´-
niable en voyant la Figure 3.6 qu’aucune fonction de la tempe´rature seule ne peut de´crire
nos donne´es. Face a` cet e´chec, un facteur line´aire avec le temps a e´te´ introduit :
PE = c0 + c1T˚ + c2t (3.4)
avec T˚ la tempe´rature du plan de de´tection, t le temps et c0, c1, c2 les parame`tres libres.
Les re´sultats obtenus pour les raies a` 198 keV et 883 keV sont visibles sur la Figure 3.7. On
constate alors que ce mode`le permet une bonne description des variations de calibration a`
198 et 883 keV. Il en est de meˆme pour les autres raies e´tudie´es entre 0 et 2000 keV. Pour
comple´ter notre panel de tests, un mode`le quadratique avec T˚ et t a e´te´ imple´mente´ :
PE = c0 + c1T˚ + c2T˚
2 + c3t+ c4t
2 (3.5)
avec T˚ la tempe´rature du plan de de´tection, t le temps et c0, c1, c2, c3, c4 les parame`tres
libres. Il n’a apporte´ aucune ame´lioration significative.
La repre´sentation de coefficients c1 et c2 de l’Equation 3.4 en fonction de E indique une
parfaite line´arite´ (cf. Figure 3.8). Les variations de calibration de SPI peuvent donc eˆtre
mode´lise´es par seulement deux parame`tres : Ctemp = 1.116 10
−3 canal K−1 keV−1 (pour la
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Fig. 3.6: Position des raies a` 198 keV et 883 keV en canal en fonction de la tempe´rature
du plan de de´tection entre la re´volution 43 et 90.
gamme basse e´nergie) et Ctime = -2.12 10
−5 canal jour−1 keV−1. Ces deux parame`tres e´tant
des coefficients de line´arite´ avec l’e´nergie, ils prouvent que les variations de calibration
observe´es sont homoge`nes a` des variations de gain des chaˆınes de mesures (variation
de la taille en keV du canal instrumental). Ctemp traduit la variation de bande interdite
du Germanium avec la tempe´rature et Ctime est relie´ avec la de´gradation des de´tecteurs
(c.f. §4.5). On ne note aucune diffe´rence significative entre les valeurs de Ctemp et Ctime
de´duites pour chaque de´tecteur. Il doit cependant y en avoir mais en quantite´ ne´gligeable.
En effet, la variation de la bande interdite du cristal constituant les de´tecteurs ainsi que la
de´gradation de ces derniers de´pendent pre´cise´ment de la constitution de ce cristal. Aucun
capteur de tempe´rature ne s’est re´ve´le´ eˆtre plus approprie´ lors de cette analyse ; nous
utilisons donc une moyenne des 4 tempe´ratures fournies par les quatre capteurs a` notre
disposition.
Les Figures 3.9 et 3.10 repre´sentent les variations de calibration en e´nergie moyennes
sur une re´volution engendre´es respectivement par Ctemp et Ctime. On de´duit qu’une fre´-
quence de calibration d’“une re´volution” permet d’obtenir une pre´cision relative de la
calibration <0.15 keV dans la bande 0-2 MeV.
Sachant que la taille d’un canal est ∼ 0.135 keV, on de´duit que Ctemp = 1.503 10
−4 K−1.
Cette valeur est proche de celle de´duite pendant les tests pre´liminaires des prototypes des
de´tecteurs de SPI : 1.25 10−4 K−1 entre 90 et 140 K [Kandel, 1998]. Lors des calibrations
de SPI, Attie´ et al. [2003] reporte une valeur de 1 10−4 K−1 entre 93 et 140 K. Des valeurs
de 4.4 10−4 K−1 et 3 10−4 K−1 @ 85 K ont e´galement e´te´ reporte´es par Brooks [1955] et
Thrumond [1975]. Ces diffe´rences s’expliquent par les diffe´rentes natures des cristaux de


































linear model with temperature and time
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Temperature factor = 1.116 10-3 channel/(K.keV)














Time factor = -2.12 10-5 channel/(day.keV)
Fig. 3.7: Position des raies a` 198 et 883
keV en fontion du temps vs mode`le (la
valeur moyenne des positions de chaque
raie est prise comme origine de l’axe y
pour une meilleure lisibilite´).
Fig. 3.8: Coefficients c1 (line´arite´ avec
la T˚ , graphe supe´rieur) et c2 (line´arite´

































Fig. 3.9: Variation moyenne de la cali-
bration en e´nergie due au facteur tem-
pe´rature Ctemp pendant une re´volution.
Fig. 3.10: Variation moyenne de la ca-
libration en e´nergie due au facteur tem-
porel Ctime pendant une re´volution.
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Germanium e´tudie´s (dopage, impurete´) et par les diffe´rentes plages de tempe´rature teste´es
(la taille de la bande interdite n’est pas totalement line´aire avec la T˚ sur de grandes plages
de T˚ ).
3.3 Tests additionnels sur les donne´es
Nous venons de de´montrer que les facteurs pre´ponde´rants dans les de´rives de cali-
bration en e´nergie de SPI sont les variations de tempe´rature du plan de de´tection et le
temps. Nous proposons maintenant diffe´rents tests sur les donne´es pour valider ces re´sul-
tats et quantifier plus pre´cisement l’effet des de´rives de calibration sur les donne´es SPI
compte-tenu de la pe´riode de calibration adopte´e ici : une re´volution.
3.3.1 La re´volution 42 : grandes variations de tempe´rature
La descente en tempe´rature suivant le premier annealing de SPI s’est termine´e durant
la re´volution 42 ; elle a occasionne´ des variations de tempe´rature du plan de de´tection
∆T˚ ∼30◦K. Nous proposons ici de comparer les spectres issus de cette meˆme re´volution
mais calibre´ de manie`re diffe´rente.
Tout d’abord, nous effectuons une calibration “classique” : le spectre est accumule´ sur
toute la re´volution, puis les fonctions de calibrations sont ajuste´es comme de´crit dans le
§3.1.3. On conside`re dans ce cas, a` tort, que la calibration en e´nergie est stable durant
cette re´volution.
L’autre me´thode utilise les re´sultats du §3.2 pour supprimer les de´rives en tempe´rature
de la calibration en e´nergie. L’objectif est d’associer un jeu de fonctions de calibration a`
un intervalle de temps ou` la tempe´rature peut eˆtre conside´re´e stable. La SCW est une
re´solution temporelle ade´quate, sa dure´e est typiquement cent fois plus courte que celle
d’une re´volution, la tempe´rature peut donc eˆtre conside´re´e constante dans cet intervalle
en premie`re approximation. Les fluctuations statistiques ne permettent pas de de´terminer
le centro¨ıde des raies de bruit de fond assez pre´cise´ment en utilisant un spectre accumule´
durant une SCW. Nous avons donc recours a` une calibration re´fe´rence fiable (tempe´rature
stable) que l’on corrige en connaissant les variations de tempe´rature du plan de de´tection.
Le milieu de la re´volution 43 est choisi comme origine en tempe´rature et temps, la fonction




+ a143 + a243c+ a343c
2 (3.6)
C’est la calibration re´fe´rence. On obtient ensuite une fonction de calibration pour chaque










En tout, environ 100 fichiers de calibration (1 par SCW) contenant chacun 2 fonctions de
calibration (gammes basse et haute e´nergies) pour les 19 de´tecteurs ont donc e´te´ ge´ne´re´s.
Les spectres ont e´te´ construits en utilisant la pipeline ISDC via l’utilisation d’un index
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Fig. 3.11: Effet de la correction en tempe´rature sur la calibration en e´nergie de la re´vo-
lution 42.
de calibration. Cette me´thode permet d’attribuer un fichier de calibration a` une pe´riode
de temps donne´e, ici chaque SCW de´finit une pe´riode.
La Figure 3.11 montre un spectre somme´ sur la re´volution 42 avant et apre`s correc-
tion, on constate une nette ame´lioration apporte´e par la correction en tempe´rature. Malgre´
tout, la re´solution en e´nergie reste le´ge`rement infe´rieure par rapport a` la re´volution 43
ou` la tempe´rature est stable comme on peut le voir sur le Tableau 3.2. Ces re´sultats sont
tout de meˆme satisfaisants car les raies a` 883, 1764 et 2754 keV se sont “de´place´es” res-
pectivement de 4, 8 et 12.5 keV lors de cette re´volution. Un e´chantillonnage temporel plus
fin devrait permettre d’ame´liorer sensiblement ce re´sultat. En revanche, la variation de
la bande interdite du germanium sur de grandes e´chelles de tempe´rature est le´ge`rement
non line´aire. La de´termination d’un mode`le plus complexe semble donc ne´cessaire pour
obtenir une calibration en e´nergie optimale dans ces conditions. Cependant, les donne´es
en notre possession (acquises a` 99% pour des tempe´ratures comprises entre 85 et 90 K)
rendent cette taˆche difficile. Notons que pour de grandes variations de tempe´rature, la
propagation thermique dans le plan de de´tection peut e´galement jouer un roˆle important.
Le cas de la re´volution 42, traite´ ici, reste extreˆme. Les ame´liorations apporte´es par une
correction en tempe´rature sont inde´niables : malgre´ un de´placement des pics de 4 a` 12
keV, soit ∼200% la re´solution intrumentale intrinse`que, la re´solution obtenue apre`s cor-
rection est de´grade´e de seulement 5 a` 15%. Les donne´es issues de ce type de descente en
tempe´rature e´tant rares, nous nous abstenons par “principe de pre´caution” de les utiliser
lors des analyses scientifiques portant sur les raies γ-nucle´aires comme la raie a` 511 keV.
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e´nergie position erreur sur la FWHM erreur sur la
en keV keV position keV en kev FWHM en keV
rev 42 sans correction
882.52 - - ∼4 -
1764.36 - - ∼6 -
2754.03 - - ∼8 -
rev 42 avec correction
882.52 882.55 0.005 2.43 0.005
1764.36 1764.40 0.01 3.12 0.01
2754.03 2754.26 0.02 4.62 0.01
rev 43
882.52 882.466 0.005 2.35 0.005
1764.36 1764.30 0.01 2.84 0.01
2754.03 2753.92 0.02 4.01 0.01
Tab. 3.2: Comparaison de la re´solution et de la pre´cision de la calibration en e´nergie pour
les re´volutions 42 et 43.
3.3.2 La re´volution 66 : configuration des machines cryoge´niques
On peut voir sur la Figure 3.4 que les variations de tempe´rature entre deux annealings
sont lentes, croissantes et ponctue´es de descentes plus brutales. Ces variations rapides
correspondent a` la reconfiguration des machines cryoge´niques, elles occasionnent des des-
centes de ∆T˚ ∼2K sur une dure´e d’environ une demi-re´volution. Les donne´es de la
re´volution 66 ont e´te´ corrige´es en utilisant la me´thodologie de´crite dans le §3.3.1. La ma-
gnitude des effets corrige´s est dans ce cas largement infe´rieure (de´placement de 0.26, 0.52
et 0.82 keV pour les raies a` 883, 1764 et 2754 keV). En ajustant ces raies avant et apre`s
correction, on observe une ame´lioration respective de 0.29, 0.46 et 0.8 % de la re´solution
en e´nergie. Cette diminution de la largeur des raies est quasiment insignifiante.
Et pour cause, le fait de controˆler la calibration sur un spectre somme´ par re´volution ne
fait que donner des informations moyennes sur cette meˆme pe´riode. On n’est alors pas
sensible aux de´placements des raies a` l’inte´rieur de la re´volution. Par exemple, la raie de
l’26Al a` 1809 keV s’est de´place´e de ∼0.5 keV lors de la re´volution 66. Ce de´placement,
une fois convolue´ avec la re´solution instrumentale, est invisible sur un spectre somme´ par
re´volution. La correction en tempe´rature de ce type de re´volution (avec ∆T˚ ∼2K) n’a
pour but que d’avoir une calibration en e´nergie correcte a` tout moment. Ainsi, si on utilise
seulement une partie des donne´es contenues dans une re´volution, on n’introduit pas d’er-
reurs syste´matiques. On peut estimer l’erreur maximum commise si l’on n’effectue pas de
correction en prenant la moitie´ de la de´rive de calibration a` l’inte´rieur d’une re´volution.
On obtient alors des erreurs de 0.15 keV@1 MeV et 0.3 keV@2 MeV. En conse´quence,
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e´nergie spectre somme´ sur spectre par
the´orique tous les de´tecteurs de´tecteur
en keV en keV en keV
198.39 ∼ 0.05 ∼ 0.05
309.88 < 0.05 < 0.05
438.63 < 0.1 < 0.05
872.32 < 0.05 < 0.2
882.52 < 0.05 < 0.1
1764.36 < 0.1 < 0.3
1779.01 < 0.1 < 0.3
2754.03 ∼ 0.1 < 0.4
Tab. 3.3: Ecart entre la position the´orique et la position re´elle des raies dans le cadre
d’une calibration de´terministe.
l’utilisation des re´volutions ou` surviennent des changements de configuration des machines
cryoge´niques est a` e´viter sans correction en tempe´rature de la calibration en e´nergie pour
E>1 MeV.
3.3.3 Re´volution 43 a` 85 : test d’une calibration de´terministe
Pour comple´ter notre panel de tests et valider les re´sultats obtenus dans le §3.2, nous
avons termine´ cette e´tude par la ge´ne´ration d’un set de fichiers de calibration entre la
re´volution 43 et 85 base´ sur une seule re´fe´rence commune arbitraire : la re´volution 60.
Cette me´thode est dite “de´terministe” car toutes les re´volutions, a` l’exception de celle
portant le nume´ro 60, sont calibre´es en aveugle a` partir de la re´fe´rence. La me´thodologie
employe´e est celle de´crite dans le §3.3.1 ; la diffe´rence principale re´side ici dans la quantite´
de donne´es traite´e. Durant cette pe´riode qui de´bute apre`s le premier annealing et se
termine avant le second, des variations de tempe´rature de ∆T˚ ≃ 2 K ont e´te´ observe´es.
Si Ctime ne jouait pas un roˆle pre´ponde´rant a` l’e´chelle d’une re´volution, ce n’est plus le cas
ici. La pe´riode e´tudie´e s’e´tend sur 126 jours, la “de´rive temporelle du gain” induit donc des
variations la calibration en e´nergie de l’ordre de 0.37 keV @1 MeV et 1.1 keV @3 MeV.
On observe sur la Figure 3.12 et dans le Tableau 3.3 la bonne pre´cision de cette me´thode de
calibration en e´nergie a` l’e´chelle du plan de de´tection (ie. pour un spectre moyen sur le plan
de de´tection). On ne peut malheureusement pas tirer les meˆmes conclusions a` l’e´chelle
d’un de´tecteur (cf. Figures 3.13, 3.14). Dans ce cas, les re´sultats obtenus sont de´pendants
de la calibration re´fe´rence. Dans l’exemple donne´, on voit tre`s clairement que la position
de la raie a` 1764 keV du de´tecteur 5 est sur-estime´e et sous-estime´e pour le de´tecteur
16. Ces effets se moyennent et disparaissent lorsque l’on somme les spectres de tous les
de´tecteurs. De`s lors, la me´thode de calibration “de´terministe” de´crite dans ce paragraphe
est clairement inefficace. En propageant de manie`re syste´matique des erreurs d’origine
statistique, elle ge´ne`re des erreurs de calibration supe´rieure a` la me´thode classique (une
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Fig. 3.12: Valeurs moyennes sur le plan de de´tection des positions des principales raies
de bruit de fond dans le cadre d’une calibration de´terministe en fonction du nume´ro de
re´volution.
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Fig. 3.13: Position de la raie a` 1764 keV en fonction du nume´ro de la re´volution pour le
de´tecteur 16 dans le cadre d’une calibration en e´nergie de´terministe.
Fig. 3.14: Position de la raie a` 1764 keV en fonction du nume´ro de la re´volution pour le
de´tecteur 5 dans le cadre d’une calibration en e´nergie de´terministe.
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calibration par re´volution).
3.4 La calibration de SPI en re´sume´
Les fonctions fc1 fc2, respectivement de´crites par les Equations 3.1 et 3.2, sont utilise´es
pour calibrer les gammes basse e´nergie et haute e´nergie de SPI une fois par re´volution.
Ces fonctions sont ajuste´es aux donne´es a` l’aide du jeu de raies de´crit dans le Tableau 3.1.
Les erreurs syste´matiques, associe´es a` cette me´thode, sont <0.125 keV dans la gamme
basse.
Les de´rives de la calibration en e´nergie sont entie`rement mode´lise´es par deux para-
me`tres : Ctemp et Ctime. Connaissant les variations de tempe´rature du plan de de´tection,
on en de´duit que les de´rives de calibration sont ne´gligeables a` l’inte´rieur d’une re´volution
dans la plupart des cas (<0.15 keV).
La correction en tempe´rature de la calibration est tout de meˆme utile dans deux cas :
lors des descentes de tempe´rature conse´cutives a` un annealing et pour les re´volutions
pendant lesquelles survient une reconfiguration des machines cryoge´niques.
L’utilisation d’une calibration de´terministe base´e sur une re´volution re´fe´rence n’est pas
avantageuse car elle propage sur toutes les donne´es les imperfections d’origine statistique
de la calibration re´fe´rence. La solution : ajuster la calibration sur toutes les donne´es
simultane´ment en tenant compte de la de´pendance en tempe´rature et temps du gain (c.f.
Equation 3.8, 3.9).
Pour la gamme basse :
fctt1(c, T˚ , t) = a0/c+ a1 + (a2T˚ + a3t)c+ a4c
2 (3.8)
Pour la gamme haute :
fctt2(c, T˚ , t) = b0 + (b1T˚ + b2t)c (3.9)
On supprimerait ainsi la propagation syste´matique de l’incertitude statistique lie´e a` la
calibration re´fe´rence. De plus, on re´duirait les erreurs statistiques de manie`re globale car on
utilise l’ensemble des donne´es. Cette me´thode n’est a` l’heure actuelle pas imple´mente´e car
les pre´cisions obtenues (et maˆıtrise´es !) avec une fre´quence de calibration de 1/re´volution
sont suffisantes pour le travail effectue´ ici.
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Chapitre 4
La de´gradation du plan de de´tection
de SPI
Le travail pre´sente´ dans ce chapitre a fait l’objet d’une publication a` paraˆıtre dans
Nuclear Instruments and Methods in Physics Research A : Lonjou et al. [2005].
4.1 La de´gradation des de´tecteurs HPGe
Plusieurs effets secondaires engendre´s par l’environnement spatial perturbent le fonc-
tionnement de SPI. Comme de´crit ci apre`s (cf. §5.1), le plus contraignant est le bruit de
fond instrumental qui par son instabilite´ et sa magnitude complexifie l’extraction du signal
astrophysique. En deuxie`me position vient sans conteste la de´gradation des de´tecteurs. Sa
conse´quence : la de´formation de la re´ponse impulsionnelle en e´nergie des de´tecteurs.
La premie`re e´tude concernant l’effet de l’irradiation des de´tecteurs germanium par des
neutrons rapides (1-16 MeV) est reporte´ par Kraner et al. [1968]. Les auteurs observent
des pertes de re´solution en e´nergie pour des doses comprises entre 1 et 2 1010 n.cm−2 sur
des de´tecteurs planars ; ils identifient la cause principale de cet effet : le “pie´geage des
trous”. Mahoney et al. [1981] mesurent l’effet de la de´gradation sur les quatre de´tecteurs
germanium de l’expe´rience de HEAO C-1 a` bord du satellite HEAO-3. Apre`s 100 jours en
orbite la re´solution moyenne de l’instrument passe de 3.1 keV a` 8.6 keV. Les auteurs e´ta-
blissent la line´arite´ de ce phe´nome`ne avec l’e´nergie et la dose rec¸ue et mettent e´galement
en avant des comportements singuliers de chacun des de´tecteurs. La sensibilite´ des de´tec-
teurs a` la de´gradation de´pend essentiellement de leur type. Les trous e´tant les particules
majoritairement pie´ge´es, un de´tecteur coaxial de type n (e´lectrode p+ a` l’extre´rieur) sera
moins sensible a` la de´gradation qu’un de´tecteur de type p (e´lectrode p+ a` l’inte´rieur). En
effet dans le premier cas, la distance moyenne parcourue par les trous est infe´rieure. Un
facteur 30 de de´gradation a meˆme e´te´ mesure´ par Pehl et al. [1979] entre deux de´tecteurs
de types p et n issus du meˆme barreau de Germanium.
Il existe deux types de zones de pie´geage : les de´fauts isole´s et les re´gions de´sordonne´es.
Ces dernie`res semblent eˆtre pre´ponde´rantes car leur section efficace de pie´geage est bien
plus importante [Draken, 1980]. L’origine primaire de ces de´fauts sont les protons du
rayonnement cosmique, des ceintures de radiations terrestres, de la terre et bien suˆr de
l’observatoire INTEGRAL lui meˆme. Il s’ensuit alors des re´actions secondaires en cascade
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Fig. 4.1: Forme typique d’une raie avant et apre`s de´gradation
qui vont produire des neutrons. Ceux-ci vont a` leur tour interagir par diffusion e´lastique
ou ine´lastique avec le Ge, les ions ainsi forme´s vont interagir de nouveau avec le Ge...De
l’e´nergie de´pose´e dans le cristal lors de ces e´tapes, de´pend le type de de´faut cre´e´. Pour une
e´nergie ce´de´e faible (∼30 eV), seuls des de´fauts isole´s peuvent apparaˆıtre. En revanche,
pour des e´nergies plus importantes (∼20 keV) la taille du de´faut peut atteindre 200
A˙, on parle alors de re´gions de´sordonne´es [Kandel, 1998]. Malgre´ une tempe´rature de
fonctionnement des de´tecteurs basse (85-90 K), ces re´gions sont “actives”, elles peuvent
s’associer ou meˆme s’annihiler [Draken, 1980].
Pour un photon d’e´nergie donne´e E, une quantite´ de charge Q est cre´e´e dans le de´-
tecteur. En fonction de la position de l’interaction dans le de´tecteur, une fraction de Q
va eˆtre pie´ge´e. Sachant que la position d’interaction varie statisquement pour un photon
d’e´nergie E, la forme de la raie obtenue pour un de´tecteur de´grade´ va eˆtre plus large, l’ap-
parition d’une “queue” coˆte´ basse e´nergie correspondant a` l’effet de pie´geage. La Figure
4.1 illustre ce phe´nome`ne. Plus l’e´nergie du photon incident est e´leve´e, plus la quantite´
de charges Q secondaires cre´e´e est grande et plus la distance moyenne parcourue par les
charges cre´e´es est importante. De`s lors, les conse´quences de la de´gradation des de´tecteurs
sont d’autant plus visibles que l’e´nergie est haute. La forme the´orique des raies de´pend
essentiellement de la ge´ome´trie du de´tecteur, de la tension de polarisation, de la purete´
du cristal de Ge et de sa tempe´rature de fonctionnement. Une e´tude comple`te a` ce sujet
est disponible dans Raudorf et Pehl [1987].
Une proce´dure dite d’annealing permet de re´ge´ne´rer les performances d’un de´tecteur
de´grade´. Elle consiste en un re´chauffement du de´tecteur, l’agitation thermique permet de
restructurer le cristal, supprimant ainsi les zones de pie´geage. Kraner [1980] proposait









1778.961 28Al(β−)28Si le´ge`rement me´lange´e
2754.03 24Na(β−)24Mg
Tab. 4.1: Les raies utilise´es pour de´termination de la de´gradation du plan de de´tection
de SPI.
effectue des annealings en vol environ tous les six mois.
Une ame´lioration de la re´solution en e´nergie est e´galement attendue avec l’augmenta-
tion du taux de comptage (et surtout du flux de trous qui sature les zones de pie´geage)
dans les de´tecteurs [Koenen et al., 1995] ; dans le cas pre´sent, ce phe´nome`ne doit eˆtre
ne´gligeable graˆce a` la relative stabilite´ (∼ ±10%) du bruit de fond de SPI.
Leleux et al. [2003] re´sume les travaux effectue´s par l’e´quipe SPI sur la de´gradation
des de´tecteurs HPGe avant le lancement d’INTEGRAL.
4.2 Me´thode
L’information sur “l’e´tat de de´gradation” du plan de de´tection est contenue dans la
forme des raies de bruit de fond (ie. dans la re´ponse impulsionnelle en e´nergie des de´-
tecteurs). L’effet de la de´gradation n’est visible que sur une e´chelle temporelle longue (∼
mois), l’utilisation de notre base de donne´e (cf. §3.1.2) avec une re´solution temporelle
d’une re´volution (∼ 3 jours) est donc ade´quate. Pour que l’e´tude de l’e´volution temporelle
de la forme d’une raie soit pertinente, plusieurs contraintes doivent eˆtre satisfaites :
– la raie de bruit de fond e´tudie´e doit avoir un rapport S
N
suffisant pour permettre
une de´termination significative du changement de sa forme.
– la raie doit eˆtre ”propre” (non “me´lange´e” avec une autre raie).
– le mode`le analytique doit eˆtre adapte´ au faible rapport S
N
et les proce´dures effectuant
les ajustements doivent eˆtre robustes.
L’identification des raies ”propres”a e´te´ effectue´e graˆce a` Weidenspointner et al. [2003].
Par la suite, une e´tude syste´matique des 30 raies les plus intenses a e´te´ re´alise´e. Le Tableau
4.1 propose une se´lection des raies combinant un rapport S
N
suffisant et permettant un
ajustement robuste. Pour initier notre e´tude, nous avons utilise´ la description analytique
la plus simple possible : une Gaussienne associe´e a` un continuum de´crit par un polynoˆme
de degre´ 2 et une fonction step base´e sur la fonction erreur (erfc). Dans la suite de
ce manuscrit, nous appellerons ce mode`le : le Mode`le 1 (cf. Equation 4.1, 4.2, 4.3 et
Figure 4.2 ). Ajouter un terme ”queue” a` la fonction pre´ce´dente (cf. E´quation 4.4 et
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Figure 4.3) permet de reproduire en premie`re approximation la forme dissyme´trique de
la raie engendre´e par le pie´geage. Cette description a de´ja` e´te´ utilise´e pour l’analyse
en laboratoire de la de´gradation des de´tecteurs de SPI par Borrel et al. [1999], nous
l’appellerons le Mode`le 2. L’ajout d’un second terme ”queue” (cf. Figure 4.4) n’apporte
aucune ame´lioration. En effet, la de´gradation est limite´e par les proce´dures d’annealing
et les fluctuations statistiques sont trop importantes. Finalement, nous avons utilise´ la
convolution par une exponentielle de´croissante (cf. Equation 4.9) pour simuler le pie´geage.
Cette description, plus intuitive, simule l’effet physique intervenant dans les de´tecteurs en
reproduisant le processus statistique de pie´geage. La Figure 4.5 montre la nouvelle forme
de raie obtenue ; nous appellerons ce mode`le : le Mode`le 3.
La me´thode Levenberg-Marquvardt sous IDL est employe´e pour minimiser le χ2 pen-
dant l’ajustement. Un travail particulier portant sur l’initialisation des proce´dures a e´te´
ne´cessaire, il a joue´ un role cle´ dans la stabilite´ des ajustements et donc dans la qualite´
des re´sultats obtenus. Les valeurs pre´sente´es ici sont des valeurs moyennes sur le plan de
de´tection. Les de´tecteurs 2 et 17 e´tant de´faillants respectivement depuis le 06/12/2003 et
le 18/07/2004, ils ont e´te´ exclus de cette analyse.




















Mode`le 1 = G(E) + C(E) + S(E) (4.6)
Mode`le 2 = G(E) + C(E) + S(E) + T (E) (4.7)
Mode`le 3 =
(




4.3 La de´gradation en vol
La largeur au dixie`me de la hauteur (full width at thenth maximum, FWTM) de´duite
du Mode`le 2 est le parame´tre le plus sensible a` la de´gradation. Ce parame`tre permet de
quantifier “l’e´tat de de´gradation” du plan de de´tection plus pre´cisement que la FWHM
issue du Mode`le 1. En effet, la connaissance du niveau de de´gradation des de´tecteurs est
30% plus pre´cise en utilisant la FWTM. Ce re´sultat, pre´ce´demment obtenu en laboratoire
par Borrel et al. [1999], n’e´tait pas ne´cessairement reproductible en vol car plusieurs
ordres de grandeur en S
N
diffe´rencient ces 2 mesures. De plus, contrairement aux essais en
laboratoire, le “niveau de de´gradation” atteind en vol reste faible. La Figure 4.6 montre
l’e´volution de la FWTM des raies a` 438, 883, 1779 et 2754 keV, la position et le nume´ro
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Fig. 4.2: Mode`le 1 : G+C+S Fig. 4.3: Mode`le 2 : G+C+S+T

































Fig. 4.4: Autre mode`le :
G+C+S+T+T’
Fig. 4.5: Mode`le 3 : (G+C+S)
⊗
ET
des annealings sont e´galement indique´s. Une diminution de la FWTM est obtenue pour
chaque annealing, les re´sultats sont re´sume´s dans le Tableau 4.2.
Le Mode`le 3 est e´galement tre`s sensible a` la de´gradation. Cependant, dans ce mode`le,
deux parame`tres sont influence´s par la de´gradation : τ et l’e´cart type de la Gaussienne g2
(voir l’E´quation 4.1). Il en re´sulte des proble`mes de cross talk entre ces deux parame´tres
s’ils sont libres lors de l’ajustement comme l’illustre la Figure 4.8. Pour s’affranchir de
ce phe´nome`ne, le parame`tre g2 est bloque´ a` sa valeur minimum obtenue lorsqu’il est
non bloque´ soit, a` 0.850, 0.859, 0.973, et 1.366 pour les raies a` 439, 883, 1779 et 2754
keV. La Figure 4.9 permet de ve´rifier l’efficacite´ de ce proce´de´. Ainsi, on s’assure que le
phe´nome`ne de de´gradation est uniquement mode´lise´ par les variations de τ . La Figure
4.7 montre l’e´volution du parame`tre τ du Mode`le 3 en fonction du temps pour les quatre
raies e´tudie´es. La variation temporelle de τ , de´taille´e dans cette figure a` plusieurs e´nergies,
est employe´e pour la mode´lisation des variarions d’efficacite´ des de´tecteurs (cf. §4.4), des
variations de calibration en e´nergie des de´tecteurs (cf. §4.5) et pour la correction des
donne´es (uniformisation du niveau de de´gradation d’un jeu de donne´es, cf. §4.6).
La Figure 4.10 caracte´rise la de´pendance de τ en fonction de l’e´nergie. On constate tout
d’abord que un “τ re´siduel” est toujours pre´sent meˆme lorsque les de´tecteurs sont a` un
niveau de de´gradation minimum (courbe infe´rieure). En effet, le pie´geage est toujours
actif meˆme apre`s un annealing. On note aussi une tre`s nette de´pendance avec l’e´nergie
(quasi-lineaire), on obtient un τ moyen de 0.8±0.29 keV a` 1 MeV (3σ) en ajustant les
donne´es avec un polynoˆme de degre´ 2. Pour une e´nergie donne´e, le parame`tre τ varie avec
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Fig. 4.6: Evolution de la FWTM de´termine´e en utilisant le Mode`le 2 en fonction du
nume´ro de la re´volution et de l’e´nergie. Les lignes verticales mate´rialisent les annealings.
Fig. 4.7: Evolution de τ (cf. Mode`le 3) en fonction du nume´ro de re´volution et de l’e´nergie.
Les lignes verticales mate´rialisent les annealings.
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Fig. 4.8: τ=f(nume´ro de re´volution)
avec g2 libre lors de l’ajustement, pour
la raie a` 2754 keV.
Fig. 4.9: τ=f(nume´ro de re´volution)
avec g2 fixe´ a` 1.366 keV lors de l’ajus-
tement, pour la raie a` 2754 keV.
Fig. 4.10: τ moyen en fonction de l’e´nergie entre la re´volution 17 et 250. L’ajustement
donne 0.8±0.29 keV @1MeV (3σ). Les courbes en pointille´s sont obtenues en ajoutant ou
retranchant 3 fois l’e´cart type aux valeurs moyennes.
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Nume´ro pe´riode re´volution dure´e tempe´rature diminution
d’annealing chauffage en ◦C FWTM@2754
keV (en keV)
1 6-16/02/2003 38-42 36 h 105 1.55
2 18-27/07/2003 93-96 36 h 105 1.00
3 12-25/11/2003 132-136 126 h 105 1.70
4 23/06-02/07/2004 207-209 121 h 105 1.72
Tab. 4.2: Les annealings de SPI entre son lancement (17/10/2002) et le 02/11/2004.
la de´gradation, 0.29 keV repre´sente trois fois l’e´cart type de cette variation a` 1 MeV.
Les Figures 4.11 et 4.12 repre´sentent des exemples d’ajustement en utilisant les Mo-
de`les 1 et 3 sur la raie a` 2754 keV. La re´volution 200 a e´te´ choisie car elle correspond a
une pe´riode ou` le plan de de´tection e´tait “tre`s de´grade´”. On voit que le Mode`le 3 est plus
adapte´ a` la forme dissyme´trique de la raie.
Le second annealing n’a pas re´habilite´ comple´tement le plan de de´tection, en revanche,
les annealings 1 et 3 ont e´te´ plus efficaces. Le fait que le premier annealing ait e´te´ realise´
apre`s une courte pe´riode en orbite (ie. les de´tecteurs ont rec¸u une dose faible, cf. Tableau
4.2) et que le troisie`me ait dure´ plus longtemps explique ces diffe´rences. La tempe´rature
du plan de de´tection joue un roˆle important dans le processus de pie´geage. On observe des
pertes de re´solution en e´nergie plus rapides avant le premier annealing ou` la tempe´rature
du plan de de´tection e´tait ∼90◦K
(
0.051 keV@2754 keV/re´volution (FWTM)
)
par rap-
port aux pe´riodes suivantes
(
0.031, 0.032, 0.030 keV@2754keV/re´volution (FWTM)
)
ou`
la tempe´rature du plan de de´tection e´tait ∼85◦K. La relation entre tempe´rature de fonc-
tionnement du plan de de´tection et de´gradation a de´ja` e´te´ mise en e´vidence par Kandel
et al. [1999].
En utilisant le Mode`le 1, nous avons de´termine´ la re´solution en e´nergie (FWHM) du
plan de de´tection en fonction de l’e´nergie et du temps ; la Figure 4.13 illustre ces re´sultats
pour les raies a` 439, 883, 1779 et 2754 keV. Il est clair que ce mode`le introduit des biais dans
la mesure ou` il n’est pas adapte´ aux changements de forme des raies avec la de´gradation.
Cependant, il permet une comparaison avec les expe´riences mene´es au sol ou sur d’autres
instruments de par sa simplicite´ (l’expression de la re´solution d’un instrument a` travers sa
FWHM reste un standard). La Figure 4.14, quant a` elle, repre´sente la re´solution de SPI
moyenne´e entre son lancement et la re´volution 250 en fonction de l’e´nergie. On de´duit
une valeur de 2.38±0.06 keV a` 1 MeV (FWHM). 0.06 keV repre´sente l’e´cart type des
variations de re´solution en e´nergie provoque´es par la de´gradation. La distribution de la
re´solution e´tant en premie`re approximation gaussienne, on conlue que la re´solution en
e´nergie a` 1 MeV passe typiquement de 2.20 keV a` 2.56 keV entre deux annealings soit,
une augmentation de ∼16% en ∼185 jours. Un calcul similaire conduit a` une augmentation
de environ 20% a` 1.4 MeV.
Ces re´sultats peuvent eˆtre compare´s avec ceux de HEAO C-1 [Mahoney et al., 1981]
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Fig. 4.11: La raie a` 2754 keV accumule´e par le de´tecteur 0 durant la re´volution 200. Le
meilleur ajustement avec le Mode`le 1 est indique´. Un χ2 de 322 pour 195 degre´s de liberte´
est obtenu.
Fig. 4.12: La raie a` 2754 keV accumule´e par le de´tecteur 0 durant la re´volution 200. Le
meilleur ajustement avec le Mode`le 3 est indique´. Un χ2 de 284 pour 194 degre´s de liberte´
est obtenu.
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Fig. 4.13: Evolution de la FWHM de´termine´e en utilisant le Mode`le 1 en fonction du
nume´ro de la re´volution et de l’e´nergie. Les lignes verticales mate´rialisent les annealings.
Fig. 4.14: Re´solution en e´nergie moyenne entre l’orbite 17 et 250 (trait continu). La
re´solution de SPI pour des niveaux de de´gradation minimum et maximum est e´galement
indique´e par les traits en pointille´s .
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et TGRS [Kurczynski et al., 1999] qui embarquaient tous deux des de´tecteurs HPGe
(type p pour HEAO C-1). Dans le premier cas, la re´solution a` 1460 keV de HEAO C-1
a e´te´ multiplie´e par ∼3 en 120 jours. Le type des de´tecteurs utilise´s (type p) est une
cause pre´dominante a` l’origine de cette vitesse de de´gradation importante. Pour TGRS,
la re´solution a` 1368 keV (FWHM) a e´galement augmente´ d’un facteur supe´rieur a` 3
durant les 4 anne´es de la mission, et ce, malgre´ une augmentation de la haute tension des
de´tecteurs avec le temps.
L’efficacite´ de la proce´dure d’annealing en vol est de´montre´e ici, elle permet d’obtenir une
remarquable stabilite´ de la re´solution instrumentale.
4.4 Variation de l’efficacite´ des de´tecteurs
4.4.1 Variation d’efficacite´ au pic de pleine e´nergie
Beaucoup de raies provenant de la radioactivite´ naturelle sont pre´sentes dans le bruit de
fond instrumental de SPI. Les“familles” 238U et 232Th sont les plus repre´sente´es. Les demi-
vies de ces isotopes e´tant tre`s grandes (∼ 109 anne´es), ils produisent des raies d’intensite´
constante. Cette proprie´te´ inte´ressante peut eˆtre utilise´e pour de´terminer les variations
d’efficacite´ des de´tecteurs. Nous distinguons par la suite :
– l’efficacite´ au pic de pleine e´nergie : c’est l’efficacite´ au pic dans une large bande
autour de celui-ci (∼6 fois sa FWHM).
– l’efficacite´ au pic dans une bande en e´nergie fine : c’est l’efficacite´ dans une bande fine
centre´e sur le pic de pleine e´nergie. Cette dernie`re est plus sensible au changement
de forme du pic et donc a` la de´gradation (cf. §4.4.2).
En utilisant Weidenspointner et al. [2003], nous avons identifie´ toutes les raies issues de la
radioactivite´ naturelle pre´sentes dans les spectres de SPI. Une se´lection des raies “propres”
les plus intenses est propose´e dans le Tableau 4.3. Un taux de comptage par re´volution
pour chaque raie se´lectionne´e est de´duit par un simple comptage des coups situe´s au
dessus d’un continuum line´aire. Un taux de comptage commun est obtenu pour les raies a`
241.997 keV et 238.632 keV (car elles sont “me´lange´es”). La Figure 4.15 repre´sente le taux
de comptage des raies a` 1460 keV et 2614 keV en fonction du temps entre les annealings
1 et 2. Aucune diminution n’est visible. En ajustant, pour chaque raie se´lectionne´e, une
droite entre la re´volution 43 et 86, on de´rive la diminution relative d’efficacite´ dans la
meˆme pe´riode. La Figure 4.16 illustre le re´sultat. On constate une variation d’efficacite´
marginale. Une valeur moyenne de 1.34±0.7% est de´duite de la Figure 4.16 (droite en
pointille´s).
4.4.2 Variation d’efficacite´ au pic dans une bande en e´nergie fine
L’efficacite´ au pic de pleine e´nergie e´tant stable, nous avons examine´ les variations
d’efficacite´ au pic dans une bande en e´nergie fine. Notre e´tude porte sur une bande en
e´nergie de 2 keV centre´e sur le pic (pour e´viter de trop grandes fluctuations statistiques) ; le
taux de comptage dans cette bande reproduit en premie`re approximation les variations du
“maximum du pic de pleine e´nergie”. La pre´cision de l’analyse est ame´liore´e par l’utilisation
conjointe de raies de bruit de fond issues de la radioactivite´ naturelle et de raies de bruit
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Tab. 4.3: Les raies provenant de la radioactivite´ naturelle. ”Me´lange´e” signifie que le taux
de comptage dans cette raie est inde´terminable car elle est me´lange´e avec une autre.
”Faible” signifie que le taux de comptage dans cette raie n’est pas assez significatif au
regard de notre e´tude. “Se´lectionne´e” signifie que la raie est utilise´e pour de´terminer les
variations d’efficacite´ des de´tecteurs de SPI.
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Fig. 4.15: Taux de comptage dans les
raies a` 1460 et 2614 keV en fonction du
temps.
Fig. 4.16: Diminution de l’efficacite´ au
pic de pleine e´nergie (ie. dans une bande
en e´nergie large) entre la re´volution 43
et 86. La droite en pointille´s repre´sente
la valeur moyenne, soit 1.34±0.7%.
de fond “classiques”. Sachant que la variation d’efficacite´ au pic de pleine e´nergie est
ne´gligeable, toutes les raies peuvent eˆtre utilise´es dans une bande en e´nergie fine apre`s
une renormalisation par le taux de comptage dans une bande en e´nergie large. Ainsi,
les fluctuations syste´matiques de l’intensite´ de ces raies, engendre´es par l’environnement
spatial, sont supprime´es. La validite´ de cette me´thode est confirme´e par la cohe´rence
entre les re´sultats issus des deux “cate´gories” de raies (raies de bruit de fond classiques
et raies de bruit de fond issues de la radioactivite´ naturelle). La Figure 4.17 repre´sente
la variation relative d’efficacite´ au pic dans une bande en e´nergie fine entre la re´volution
43 et 86. Une diminution de 5.3±0.5% a` 1 MeV est de´duite en ajustant un polynoˆme du
second degre´ aux donne´es. Nous avons, par la suite, tente´ de reproduire ces conclusions de
manie`re analytique en utilisant les re´sultats obtenus avec le Mode`le 3. Des profils de raies
de´grade´es et non de´grade´es ont e´te´ simule´s en utilisant les τ respectifs des raies a` 439,
883, 1779 et 2754 keV pour les re´volutions 43 et 86. En comparant les taux de comptage
dans une bande en e´nergie de 2 keV “avant et apre`s de´gradation”, on obtient le re´sultat
souhaite´ (cf. Figure 4.17). Les re´sultats expe´rimentaux et les simulations sont cohe´rents a`
hautes e´nergies. A basses e´nergies des diffe´rences pouvant aller jusqu’a` un facteur 2 sont
constate´es. On constate donc que le Mode`le 3 reste perfectible a` basse e´nergie. En effet,
ce mode`le n’est pas adapte´ lorsque l’effet de la de´gradation sur la forme de la raie est
faible, a` savoir lorsque la dose rec¸ue par le de´tecteur est minime ou pour les raies a` basse
e´nergie (car plus l’e´nergie est basse, moins le pie´geage est actif).
4.5 Effet de la de´gradation sur la calibration en e´ner-
gie
En changeant la forme des raies de bruit de fond, la de´gradation des de´tecteurs in-
fluence malheureusement plus que la re´solution en e´nergie de SPI. Elle perturbe e´galement
la calibration en e´nergie ou` seules des formes de raies gaussiennes sont imple´mente´es.
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Fig. 4.17: Variation de l’efficacite´ au pic dans une bande de 2 keV en fonction de l’e´nergie
entre la re´volution 43 et 86. Les donne´es simule´es sont repre´sente´es par des losanges.
L’ajustement des points mesure´s avec un polynoˆme de degre´ 2 donne 5.3±0.5% a` 1 MeV.











Fig. 4.18: La raie a` 2754 keV pendant
les re´volutions 43 et 86 ajuste´es par une
Gaussienne.
Fig. 4.19: De´calage des pics en fonction
de l’e´nergie entre la re´volution 43 et 86 :
mesures vs simulations.
L’e´tude pre´alable de la calibration en e´nergie (cf. §3) a montre´ que deux principaux fac-
teurs influencent sa stabilite´ : la tempe´rature du plan de de´tection et le temps. Pour
ve´rifier si le facteur temporel Ctemp est en relation avec la de´gradation, des formes de raies
de´grade´es et non de´grade´es ont e´te´ simule´es en utilisant le Mode`le 3. En ajustant ces
raies avec une Gaussienne, on peut comparer dans chaque cas, “l’e´nergie ajuste´e du maxi-
mum” a` “l’e´nergie re´elle du maximum” (cf. Figure 4.18). Lorsque la raie est non de´grade´e,
une diffe´rence quasi-nulle est constate´e. Pour une raie de´grade´e, un e´cart plus important
apparaˆıt. La diffe´rence entre les deux “valeurs ajuste´es du maximum” est repre´sente´e en
fonction de l’e´nergie dans la Figure 4.19 (pointille´s). Elle traduit la de´rive temporelle de
la calibration en e´nergie introduite par l’ajustement gaussien d’une raie non gaussienne.
La de´rive temporelle de´termine´e lors de l’e´tude de la calibration en e´nergie est e´galement
repre´sente´e (trait plein). On constate, malgre´ un comportement similaire des deux se´ries
de donne´es (line´aire avec l’e´nergie), une incohe´rence entre valeurs expe´rimentales et si-
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mule´es (facteur ∼3). Ainsi Ctemp, intervenant dans la de´rive de la calibration en e´nergie
de SPI, ne peut pas eˆtre uniquement explique´ par un effet secondaire de l’ajustement des
raies de bruit de fond. Il est en revanche partiellement (∼ 1
3
) explique´ par ce phe´nome`ne.
Le pie´geage occasionne des pertes lors de la collecte des charges. Pour une e´nergie donne´e,
cet effet se traduit par une de´formation du pic de pleine e´nergie. Il est vraisemblable qu’un
de´calage de la re´ponse impulsionnelle vers les basses e´nergies (variation de gain) s’ajoute
a` ce premier phe´nome`ne. Ce second effet expliquerait alors l’origine inde´termine´e d’une




4.6 Correction de la de´gradation
Un proble`me re´current dans l’analyse des donne´es SPI est la non homoge´ne´ite´ de la
de´gradation des de´tecteurs dans un meˆme jeu de donne´es. En utilisant conjointement des
donne´es de´grade´es et non de´grade´es, on introduit des erreurs syte´matiques d’autant plus
importantes que l’on travaille a` haute e´nergie (NDR : de´pendance de la de´gradation avec
l’e´nergie oblige) ; ce phe´nome`ne est donc particulie`rement ge´nant pour l’e´tude des raies
Astrophysiques (principalement a` 1809 keV).
Un logiciel “d’harmonisation de la de´gradation des de´tecteurs” est actuellement en cours
de de´veloppement au CESR. Cette harmonisation est valable pour une e´nergie donne´e
(car le phe´nome`ne de de´gradation est fonction de l’e´nergie). Il effectue une mise au niveau
le plus de´grade´ d’un groupe d’observation donne´. Les valeurs de τ obtenues en utilisant
le Mode`le 3 permettent cette tranformation. La fonction de transfert entre un e´tat de
de´gradation 1 (correspondant a` τ1) et un e´tat de de´gradation 2 (correspondant a` τ2) est
donne´e par :
h(E) =







Le premiers re´sultats obtenus par ce logiciel pour l’analyse de la raie a` 1809 keV sont tre`s
satisfaisants. Son utilisation va maintenant eˆtre e´largie a` d’autres e´nergies.
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Chapitre 5
La raie a` 511 keV galactique :
l’analyse des donne´es SPI
La calibration est une phase essentielle avant l’utilisation d’un instrument. La calibra-
tion en e´nergie de SPI est de´crite dans le §3 ; l’e´tude de la re´solution et de ses variations
temporelles sous l’effet de l’environnement spatial est rapporte´e dans le §4. L’e´tape sui-
vante, avant l’extraction d’un signal, est la caracte´risation du bruit de fond instrumental
(BDF), un proble`me re´current dans l’Astronomie γ. Ses variations statistiques limitent la
sensibilite´ des instruments tandis que ses variations syste´matiques introduisent des biais
dans les analyses. Ce proble`me est d’autant plus important a` 511 keV compte-tenu de
l’origine exclusive du bruit de fond a` cette e´nergie. En effet, les variations syste´matiques
du bruit sont supe´rieures au signal attendu. Il est donc essentiel de mode´liser ces varia-
tions syste´matiques pour pouvoir extraire le signal astrophysique. L’e´tude du BDF de
SPI est reproduite dans le §5.1. Nous expliquons ensuite comment nous avons obtenu les
caracte´ristiques morphologiques de l’e´mission a` 511 keV galactique dans le §5.2. Cette
phase est intimement lie´e a` l’e´tude du BDF car elle permet sa validation. Pour terminer
le §5.3 traite de l’extraction du spectre d’annihilation.
5.1 Le bruit de fond instrumental a` 511 keV
5.1.1 Origine du bruit de fond instrumental
D’une manie`re ge´ne´rale, le BDF provient essentiellement de l’inte´raction du rayon-
nement cosmique avec l’instrument. Lorsqu’un proton cosmique “frappe” INTEGRAL, il
cre´e par collision ine´lastique des particules secondaires e´nerge´tiques de tous types : p, n,
π0, π+, γ... Il s’ensuit des re´actions en cascade cre´ant notamment des isotopes radioactifs.
Ces derniers e´mettent a` leur tour, plus ou moins rapidement en fonction de leur demi-vie,
des particules β et/ou des photons γ. Lorsque ces particules β de´posent leur e´nergie dans
les de´tecteurs, elles produisent un spectre continu en e´nergie ; en revanche, lorsqu’il s’agit
de photons γ issus d’une meˆme de´croissance nucle´aire, une raie de bruit de fond est cre´e´e.
Il est e´galement possible qu’un photon ne soit absorbe´ que partiellement (cre´ation de
paires puis e´chappement, diffusion Compton...), il participe alors au continuum. Lorsque
les particules/photons primaires ou secondaires de´posent leur e´nergie imme´diatement, on
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parle de composante promte (imme´diate) du BDF par opposition a` la composante retarde´e
(delayed) venant des radionucle´¨ıdes.
La principale source de bruit a` 511 keV sont les particules β+ issues d’isotopes radio-
actifs. Ine´vitablement, ce positron (β+) va s’annihiler et donner naissance a` deux photons
de 511 keV. Nous avons vu au §2.1.2.1 que tout photon ayant une e´nergie > a` 1022 keV
pouvait donner naissance a` une paire e+ e−, il s’agit la` d’une autre source importante du
bruit. De fait, la majorite´ des photons a` 511 keV vus par SPI viennent de SPI lui-meˆme.
De plus amples informations sur le BDF de SPI sont disponibles dans Jean et al. [2003].
5.1.2 Evolution des mode`les de bruit de fond
Avant de parler de BDF, encore faut-il de´finir ce qu’est le BDF. Le BDF est simple-
ment constitue´ par les donne´es accumule´es sans signal astrophysique (ou donne´es OFF).
Cette de´finition est valable pour une e´nergie donne´e car la distribution spatiale du signal
astrophysique est hautement de´pendante de l’e´nergie (cf. §1.1.1). La question qui vient
alors est la suivante : d’ou` vient le signal a` 511 keV ? OSSE nous a de´voile´ une distribu-
tion spatiale de la raie d’annihilation concentre´e dans le bulbe et le disque galactique (cf.
§1.1.3.1). Ce sera notre hypothe`se de base. Cette hypothe`se est impportante, car de´finir
injustement une zone du ciel comme e´tant OFF revient, in fine, a` supprimer le signal dans
cette meˆme zone.
L’e´tude du BDF proprement dite est l’e´tude du taux de comptage dans la raie a` 511
keV pour des donne´es OFF avec une re´solution temporelle de l’ordre de la dure´e d’un
pointage d’INTEGRAL. Par exemple, la Figure 5.1 montre le spectre accumule´ par le
de´tecteur 0 durant une des SCWs de la re´volution 44. On constate tout d’abord les mau-
vaises conditions statistiques (un spectre somme´ sur ∼100 re´volutions est disponible dans
l’Annexe B, il permet de visualiser la forme pre´cise du spectre de SPI a` cette e´nergie). En
conse´quence, pour la de´termination du taux de comptage, il est pre´fe´rable de ne pas ajus-
ter le spectre avec une gaussienne mais plutot d’effectuer un simple comptage des coups
situe´s au-dessus d’un continuum suppose´ line´aire. On obtient alors un taux de comptage
pour chaque de´tecteur et chaque SCW (cf. Figure 5.2). INTEGRAL pointant re´gulie`re-
ment vers le centre ou le plan galactique, les trous de donne´es observe´s dans la Figure 5.2
sont majoritairement dus a` la suppression des donne´es contenant du signal astrohysique
(ou donne´es ON). Mode´liser le BDF, c’est eˆtre capable de pre´dire le taux de comptage
dans la raie a` 511 keV instrumentale pour des donne´es ON en se basant uniquement sur
les donne´es OFF. Dans la suite, nous avons adopte´ un formalisme de´pendant de l’e´nergie
pour la description des mode`les. La majorite´ de cette e´tude a pourtant e´te´ effectue´e en
utilisant une seule bande en e´nergie (incluant toute la raie) ; seule la phase d’extraction
spectrale (cf. §5.3) ne´cessite une telle description.
La plupart des mode`les de´veloppe´s ici ont recours a` des traceurs d’activite´s. Il en existe
trois principaux : le Gedsat, l’ACSSAT et le PSAC (cf. §3.1.2 pour des pre´cisions). Tous
reproduisent les variations temporelles de “l’activite´ de l’environnement spatial” (rayons
cosmiques, activite´ solaire...). La Figure 5.3 repre´sente les taux de comptages Gedsat,
ACSSAT et PSAC en fonction du temps.
L’e´tude du BDF a` 511 keV s’est affine´e au gre`s du traitement des donne´es. On peut
diviser cette e´volution en trois e´tapes de´taille´es dans le Tableau 5.1.2. Nous de´taillons
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Fig. 5.1: La raie a` 511 keV pour le de´-
tecteur 0 durant la SCW n˚ 40 de la re´-
volution 44.
Fig. 5.2: Taux de comptage a` 511 keV
moyen sur le plan de de´tection en fonc-
tion du temps.











































Fig. 5.3: Taux de comptage des principaux traceurs d’activite´ utilise´s pour la mode´lisation
du BDF instrumental a` 511 keV, en fonction du temps.
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Pe´riode en Donne´es Exposition De´tection Re´fe´rences
re´volution en Ms en σ
1 47→66 GCDE 1 (temps
garanti)







3.8 ∼15 Lonjou et al. [2004b] ;
Weidenspointner et al.
[2004]
3 19→122 premie`re an-
ne´e (donne´es
publiques)
15.3 ∼50 Kno¨dlseder et al.
[2005] ; Jean et al.
[accepte´ pour publica-
tion]
Tab. 5.1: Les trois pe´riodes d’analyse des donne´es SPI.
ici l’e´volution des mode`les de BDF au fil de l’analyse des donne´es. Dans chaque cas, une
pre´sentation ge´ne´rale est effectue´e ; elle est le fruit du travail collectif de l’e´quipe SPI
travaillant sur la raie a` 511 keV (Pierre Jean, Ju¨rgen Kno¨dlseder, Georg Weidenspointner
et moi meˆme). Nous comple´tons, dans chaque cas, cette pre´sentation par une description
de notre contribution personnelle.
5.1.2.1 Etape 1 : un mode`le base´ sur Gedsat
Nous developpons ici l’e´tude initiale du BDF qui a permis la premie`re de´tection de la
raie d’annihilation par INTEGRAL [Jean et al., 2003 ; Kno¨dlseder et al., 2003].
Le BDF ayant une origine physique vraiment diffe´rente pour la raie et le continuum (cf.
§5.1.1), il est naturel de formaliser cette diffe´rence dans notre e´tude. Nous conside´rons






avec p le pointage conside´re´, d le de´tecteur et e l’e´nergie. La premie`re composante Bcontp,d,e
de´crit les variations du continuum, elle est base´e sur des bandes en e´nergie adjacentes a`
la raie pour les donne´es ON et OFF (car les variations du continuum sont inde´pendantes
de celles de la raie). Blinep,d,e de´crit, elle, l’intensite´ et la forme de raie de BDF. Le concept
central de ce mode`le est la description des variations temporelles des deux composantes
en utilisant le taux de comptage saturant les de´tecteurs (Gedsat, cf. §3.1.2). Le nombre










avec Sp,d le taux de comptage Gedsat du de´tecteur d pour le pointage p (ON et OFF), ∆e
la largeur du bin en e´nergie et Np,d,e le nombre de coups mesure´s. Les bandes adjacentes
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est un facteur de normalisation pour le pointage conside´re´ utilisant le Ged-
sat.
– ∆e est un facteur de normalisation en fonction de la taille de la bande en e´nergie
utilise´e.
Le Gedsat be´ne´ficiant de conditions statistiques favorables (∼200 coups.s−1), cette des-
cription du BDF permet de re´duire les fluctuations statistiques du continuum.
Le niveau et la forme spectrale de la deuxie`me composante sont de´termine´s en utilisant



















avec G un facteur de normalisation, Soffp′,d et N
off
p′,d,e le taux de Gedsat et le nombre de coups
mesure´s dans l’observation OFF. La somme sur e’ est effectue´e en utilisant les meˆmes
















est le nombre de coups total en coups.keV−1 apre`s sous-






est un facteur de normalisation pour le pointage conside´re´ utilisant le Ged-
sat.
– ∆e est un facteur de normalisation en fonction de la taille de la bande en e´nergie
utilise´e.
Les incertitudes syste´matiques de cette approche ont e´te´ estime´es par l’utilisation de
trois observations OFF diffe´rentes : une observation de la re´gion du Cygne (820 ks), une
observation de la re´gion LMC (718 ks) et une observation du Crabe (450 ks, re´volution
43-45).
Nous avons de´veloppe´ un outil de test des mode`les de BDF base´ sur la construc-
tion de profil en longitude du signal astrophysique. L’observation des profils permet de
comprendre et comparer l’effet du mode`le de BDF sur le signal observe´. La Figure 5.4
repre´sente les profils en longitude obtenus par l’utilisation des trois observations OFF a`
notre disposition. On voit imme´diatement que les formes des profils sont identiques ; seul
leur niveau moyen est diffe´rent. Cela signifie simplement que la normalisation introduite
par chaque observation OFF est diffe´rente. L’e´cart entre les profils de´duits avec LMC
et le Cygne donne une bonne ide´e des incertitudes syste´matiques pre´sentes dans cette
approche. En regardant plus pre´cise´ment, on constate que les profils ne sont pas syme´-
triques par rapport au centre galactique. On remarque e´galement un de´ficit en flux autour
de l=-(20-30)˚ . Durant cette observation, INTEGRAL a balaye´ la Galaxie en partant des
longitudes ne´gatives vers les longitudes positives. On peut donc associer a` l’information
spatiale, une information temporelle. A la vision de la Figure 5.4, on peut donc soupc¸on-
ner que des variations longs termes du BDF ne soient pas correctement prises en compte
82 5. La raie a` 511 keV galactique : l’analyse des donne´es SPI
Fig. 5.4: Profil en longitude du flux a` 511 keV en fonction de l’observation OFF utilise´e
pour la mode´lisation du BDF.
Fig. 5.5: Profil en longitude du flux a` 511 keV en utilisant l’observation du Crabe comme
OFF. La courbe rouge est de´termine´e en ajustant la valeur de Gp,d,e pour chaque re´volu-
tion.
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par notre mode`le. Un moyen simple de ve´rifier cette hypothe`se est l’utilisation du model
fitting (cf. §5.2.2). En ajustant le parame`tre G de l’Equation 5.3 une fois par re´volution
(ie. ∼3 jours), on observe une ame´lioration de la forme du profil dans la Figure 5.5 ; coˆte´
longitude positive, on observe une diminution significative du flux ; le nouveau profil est
de´sormais syme´trique. Le de´ficit en flux vers l=-(20-30)˚ est e´galement re´sorbe´.
En re´sume´, le mode´le de BDF utilise´ pour le traitement des donne´es du GCDE 1
est base´ sur une observation OFF pour la forme de la raie (dont l’observation du Crabe
repre´sente le meilleur compromis), elle est ensuite module´e par le Gedsat. Le parame`tre
G de l’Equation 5.3 est ajuste´ pour chaque re´volution pour tenir compte de l’e´volution
long terme du BDF qui n’est pas bien reproduite par le Gedsat seul.
5.1.2.2 Etape 2 : utilisation de templates
Avec l’ajout du GCDE 2, l’ensemble du jeu de donne´es s’e´tend de´sormais sur pre`s d’un
an (cf. Tableau 5.1.2). L’application du mode`le pre´ce´dent a` ce nouveau groupe d’observa-
tions donnant des re´sultats peu satisfaisants, une nouvelle approche s’est alors impose´e :
l’utilisation de templates. Un template est simplement une se´rie temporelle de valeurs
contenues dans un fichier. Le mode`le est ensuite construit par combinaison line´aire de
plusieurs templates ; chacun d’eux est cense´ reproduire une composante physique du BDF.
Cette notion de template a e´te´ introduite pour rendre la mode´lisation plus souple et e´volu-
tive. Des templates TPn (n : indice du template) ont e´te´ cre´e´s en se´rie pour reproduire les
composantes prompte et retarde´e. Pour les composantes prompte, des traceurs d’activite´s
tels Gedsat, PSAC ou ACSSAT sont utilise´s. Les composantes retarde´es sont ge´ne´re´es en
supposant que le taux de production des isotopes radioactifs est proportionnel a` Gedsat ;
dore´navant, nous nommerons ce type de composantes des build-up. On obtient donc la
forme d’un template TP buτ de´crivant la contribution d’un isotope de demi-vie τ×ln(2) par :







avec t0 la date du lancement d’INTEGRAL (et du de´but de la phase d’activation) et
S(t′) le taux moyen de Gedsat a` l’instant t′. Les variations du BDF sont toujours de´crites
par deux composantes comme stipule´ dans l’Equation 5.1. Cependant, la composante
de´crivant la raie est maintenant donne´e par :




avec Gp,d,e un facteur de normalisation et TPn les templates participants au mode`le. La
valeur des TPs est optimise´e pour avoir Gp,d,e=1 en ajustant les an aux donne´es OFF.
Cet ajustement est effectue´ sur une valeur moyenne du BDF sur le plan de de´tection. Le
mode`le est ensuite renormalise´ pour chaque de´tecteur en utilisant l’observation OFF. La
convergence vers la meilleure combinaison de TPs fut effectue´e de manie`re ite´rative.
Nous e´tions en charge de la validation et de la comparaison des diffe´rents mode`les
ge´ne´re´s au sein de l’e´quipe. Pour ce faire, nous avons observe´ l’influence du parame`tre
Gp,d,e de l’Equation 5.5 sur la morphologie de l’e´mission a` 511 keV galactique de´duite
des donne´es. Cette e´tude est base´e sur l’utilisation du model fitting ; nous invitons le
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lecteur a` se re´fe´rer au §5.2.2 ou` cette approche est largement de´taille´e. Dans la suite de
ce paragraphe, la distribution spatiale de l’e´mission a` 511 keV galactique est suppose´e
gaussienne ; sa FWHM est le seul crite`re discriminant. A chaque valeur de FWHM est
associe´e une valeur du reduced maximum likelihood ratio. La distribution spatiale ayant
le RMLR le plus important est la plus vraisemblable. Les e´carts de RMLR peuvent eˆtre
convertis en niveau de confiance en utilisant la statistique χ2. Nous ne pre´sentons ici
que des re´sultats canoniques illustrant la me´thode employe´e pour valider ou rejeter un
mode`le de BDF. Les Figures 5.6 et 5.7 illustrent respectivement les re´sultats obtenus lors
de l’e´tude d’un mode`le de BDF “incorrect” et “satisfaisant”. Dans un premier temps, le
mode`le de BDF est fixe´ (ie. Gp,d,e fixe´), on obtient ainsi la courbe bleue. On de´duit de
cette courbe sur la Figure 5.7 que la distribution spatiale est bien reproduite par une
gaussienne ayant une FWHM de 8+3−2˚ avec un niveau de confiance de 2σ. Il est ensuite
possible d’ajuster le parame`tre Gp,d,e de plusieurs manie`res diffe´rentes. Dans les Figures
5.6 et 5.7, plusieurs me´thodes d’ajustement de Gp,d,e sont repre´sente´es :
– ajustement global (courbe rose, ajustement de une valeur de Gp,d,e)
– ajustement pour chaque re´volution (courbe jaune, ajustement de nrev valeurs de
Gp,d,e)
– ajustement pour chaque de´tecteur (courbe bleu clair, ajustement de 19 valeurs de
Gp,d,e)
En relaxant des contraintes sur le mode`le de BDF (ie. en ajustant Gp,d,e par model fitting),
on re´duit les biais syste´matiques. En revanche, plus il y de parame`tres libres, moins le
signal sera significatif et moins les biais syste´matiques seront importants. Ce phe´nome`ne
est clairement visible sur les Figures 5.6 et 5.7 : le re´sultat le plus contraignant (ie. courbe
la plus “pique´e”) est obtenu, dans chaque cas, lorsque le mode`le de BDF est fixe´. Une
forme singulie`re d’une ou plusieurs des courbes obtenues (cf. Figure 5.6) indique qu’une
optimisation du mode`le de BDF (ie. l’ajustement de Gp,d,e) conduit a` des conclusions
contradictoires sur la morphologie de l’e´mission. On peut donc en conclure imme´diatement
que le mode`le utilise´ est totalement incorrect. Dans le cas contraire, si la relaxation de
contraintes sur le mode`le de BDF n’affecte pas le re´sultat final, on peut conside´rer que le
mode`le de BDF est satisfaisant (cf. Figure 5.7). L’ajustement de Gp,d,e ne doit conduire
qu’a` une diminution de la significativite´ de re´sultat, soit un e´largissement du profil des
courbes.
Nous venons de de´tailler la me´thodologie employe´e pour la validation d’un mode`le
de BDF. Son application sur huit ge´ne´rations successives de mode`les nous a permis de
converger vers une solution satisfaisante. L’automatisation du lancement des proce´dures
de model fitting (∼1000 pour cette analyse), de la lecture et de l’interpre´tation des fichiers
re´sultats, fut indispensable a` la faisabilite´ de la taˆche. Le dernier mode`le, ainsi de´termine´
et valide´, est constitue´ par la combinaison line´aire de 4 TPs. Le TP1 charge´ de reproduire
la partie prompte est constitue´ par le Gedsat. Les TP2−4 repre´sentatifs des contributions
respectives du 18F (t 1
2
=109.7 min), 48V (t 1
2




A ce stade, les limites d’une telle approche sont atteintes. Le facteur de normalisation
a4 associe´ au TP4 est ne´gatif. En clair, notre meilleur mode`le contient une contribution
ne´gative d’un isotope ; “physiquement parlant”, c’est un non-sens. La ge´ne´ration suivante
de mode`les devra donc s’affranchir de ce proble`me.
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Fig. 5.6: Niveau de confiance obtenu par model fitting en fonction de la FWHM de la
distribution spatiale (suppose´e gaussienne) et de la me´thode d’ajustement de Gp,d,e pour
un mode`le de BDF “incorrect” (cf. texte).
Fig. 5.7: Niveau de confiance obtenu par model fitting en fonction de la FWHM de la
distribution spatiale (suppose´e gaussienne) et de la me´thode d’ajustement de Gp,d,e pour
un mode`le de BDF “satisfaisant” (cf. texte).
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L’analyse des donne´es du GCDE 1 et 2, utilisant le mode`le de BDF de´crit ici, est
de´taille´e dans Lonjou et al. [2004b] ; Weidenspointner et al. [2004].
5.1.2.3 Etape 3 : lissage des TPs et simplification du mode`le
Nous avons obtenu au paragraphe pre´ce´dent un mode`le satisfaisant ; cependant, en
l’interpre´tant physiquement, on aboutit a` une abe´ration. Les mauvaises conditions statis-
tiques dans lesquelles nous travaillons sont responsables de ce constat. Elles ne permettent
pas une de´termination assez pre´cise de la contribution des diffe´rents TPs. Il est possible
de re´duire les fluctuations statistiques en supposant que les composantes de notre mode`le
varient lentement avec le temps. On peut alors effectuer un lissage. Ce lissage peut s’ap-
pliquer aussi bien sur la composante Bcontp,d,e que sur les TPs entrant dans la composition de
Blinep,d,e. Lisser sans introduire d’erreurs syste´matiques e´quivaut a` conside´rer que les don-
ne´es varient lentement au regard de la taille de notre feneˆtre de lissage. L’optimisation
de cette taille, dans chaque cas, est donc une e´tape cruciale. Elle agit sur le compromis
[erreurs statistiques]/[erreurs syste´matiques].
Nous avons, a` ce stade de l’analyse, utilise´ tout le potentiel de la base de donne´es
de´taille´e au §3.1.2. Le taux de comptage dans la raie a` 511 keV est de´sormais obtenu par
soustraction du niveau moyen dans la bande 523-545 keV au taux de comptage dans la
bande 507.5-514.5 keV. L’estimation du niveau du continuum est donc base´e sur la partie
droite de la raie uniquement. On e´vite ainsi l’introduction d’erreurs syste´matiques dues a`
la pre´sence e´ventuelle du continuum positronium et du continuum Compton de la raie de
BDF.
Toutes les donne´es (timing, taux de comptage, traceurs d’activite´...) sont sauvegarde´es
sous forme de stucture IDL. Ce format permet une grande souplesse d’utilisation. Nous
avons ainsi ge´ne´re´ six jeux de donne´es OFF diffe´rents (pas inde´pendants !). L’ajustement
d’un mode`le peut donc eˆtre effectue´ sur ces six jeux diffe´rents. L’obtention de parame`tres
identiques dans chaque cas refle`te la robustesse du mode`le.
Des TP buτ reproduisant le build-up d’isotopes radioactifs de demi-vie 0.01 jour< τ <
10000 jours ont e´te´ ge´ne´re´s en se´rie (31 au total, avec un e´chantillonnage re´gulier sur
une e´chelle logarithmique). Un ensemble de proce´dures d’ajustement, base´ sur la me´thode
Levenberg-Marquardt, a e´galement e´te´ imple´mente´. De nombreuses possibilite´s sont dispo-
nibles allant jusqu’a` l’ajustement de fonctions non-line´aires de 4 variables inde´pendantes.
Le tout est comple´te´ par un jeu de proce´dure de lissage : moyenne glissante, lissage po-
lynomial et lissage utilisant des splines. Graˆce a` cet outil ge´ne´raliste notre action s’est
oriente´e selon plusieurs axes :
– de´finition du mode`le : forme analytique, choix des TPs.
– optimisation : de´finition des TPs utilise´s, taille de la feneˆtre de lissage des TPs.
– re´duction des syste´matiques, filtrage des donne´es..
De´termination de la forme analytique. Nous avons commence´ cette e´tape par le
test syste´matique des diffe´rents traceurs d’activite´. Pour ce faire, ils ont tous e´te´ utilise´s et
meˆme combine´s dans le cadre de mode`les line´aires avec tous les TP buτ . Le crite`re de choix
est le χ2 associe´ au mode`le. Un exemple d’ajustement est fourni par la Figure 5.8 pour
un mode`le line´aire avec Gedsat et le temps. Les donne´es sont repre´sente´es en fonction de
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Fig. 5.8: Taux de comptage dans la raie a` 511 keV en fonction de la SCW. Le meilleur
ajustement, pour un mode`le line´aire avec Gedsat et le temps, est trace´ en rouge. Le panel
infe´rieur montre les re´sidus, un χ2 re´duit de 1.15 est obtenu.
la SCW pour une meilleure visibilite´. Le Gedsat s’est rapidement impose´ comme meilleur
traceur d’activite´. Dans l’ordre, viennent ensuite l’ACSSAT et le PSAC. Ce dernier est
fortement pe´nalise´ par la pre´sence de pics dans son taux de comptage qui ne sont pas
visibles a` 511 keV (cf. Figure 5.3). Nous avons ensuite cherche´ quel(s) TP buτ pouvai(en)t
eˆtre utilise´(s) pour ame´liorer notre mode`le. Les re´sultats sont repre´sente´s dans la Figure
5.9 dans le cadre d’un mode`le line´aire avec Gedsat. Plusieurs conclusions s’imposent :
– pour un mode`le line´aire avec Gedsat et un TP buτ (points bleus), une valeur optimale
de τ se situe entre 300 et 400 jours et seule la valeur minimum de τ est contrainte
par nos donne´es τ & 100jours.
– un mode`le line´aire avec Gedsat et le temps (courbe rose) donne des re´sultats presque
aussi satisfaisants que le mode`le pre´ce´dent. Notons qu’un TP buτ avec un τ tre`s grand
est tre`s similaire a` une fonction line´aire avec le temps.
– un mode`le quadratique avec Gedsat et le temps (courbe violette) n’apporte pas
d’ame´liorations importantes.
Les tests suivants ont porte´ sur la complexification des mode`les. La combinaison line´aire
ou quadratique de plusieurs TP buτ n’a amene´ aucune ame´lioration significative. En conse´-
quence, le mode`le adopte´ pour la raie est un mode`le line´aire avec Gedsat et un TP buτ
avec τ=352 jours (note´ ci-apre`s TPτ=352j). Cette demi-vie a e´te´ choisie d’une part car elle
correspond a` notre intervalle de confiance et d’autre part car elle est associe´e au 65Zn .
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Fig. 5.9: (χ2-nombre de parame`tres) en fonction de τ et du mode`le.
La composante raie de notre mode`le est donc de´sormais donne´e par :
Blinep,d,e = G1p,d,e +G2p,d,e × Sp,d +G3p,d,e × TPτ=352j (5.6)
avec G1p,d,e, G2p,d,e et G3p,d,e des facteurs de normalisation. Le mode`le est donc constitue´
par la somme d’une constante, d’une fonction line´aire avec le Gedsat et d’une fonction li-
ne´aire avec TPτ=352j . Nous nous plac¸ons ici dans le cas le plus ge´ne´ral possible en incluant
dans notre formalisation une de´pendance des facteurs de normalisation avec le pointage
(p), le de´tecteur (d) et l’e´nergie (e).
Optimisation. La re´alisation de tests en se´rie a permis l’optimisation de la taille de
la feneˆtre de lissage (TFL) sur le continuum et sur Gesdat. On peut voir sur la Figure
5.10 les isocontours du χ2 obtenus dans le cadre d’un mode`le de´fini par l’Equation 5.6. La
me´thode de lissage adopte´e est ici une simple moyenne glissante. La TFL du continuum
est exprime´e en nombre de coups dans la bande en e´nergie conside´re´e (c’est une spe´cificite´
du programme effectuant le lissage). Le taux de comptage dans le continuum e´tant ap-
proximativement constant, il y a une relation d’e´quivalence entre un nombre de coups et
un intervalle de temps. L’optimum sur la Figure 5.10 est de 10000 ; dans le cadre de notre
analyse cette valeur e´quivaut a` une dure´e de ∼20 heures. Pour le Gedsat, les meilleurs
re´sultats sont obtenus sans lissage. Ceci n’est pas surprenant car le Gedsat est destine´ a` la
description de la composante prompte du BDF. Le test de routines de lissage plus e´volue´es
(lissage par splines ou polynoˆme...) n’a apporte´ aucune ame´lioration significative.
Nous avons e´galement recherche´ la pre´sence d’une composante sinuso¨ıdale dans le
BDF pouvant reproduire la rotation solaire. L’obtention de re´sultats peu significatifs nous
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Fig. 5.10: χ2 du mode`le line´aire avec Gedsat et TPτ=352j en fonction de la TFL du
continuum (en coups) et de la TFL du Gedsat (en ×260s).
a conduit a` pousser un peu plus notre de´marche. La solution est venue des traceurs
d’activite´. Ils contiennent tous, en re´alite´, l’information sur la rotation solaire. La Figure
5.11 repre´sente l’autocorre´lation du Gedsat en fonction du de´calage (lag en anglais). On
voit clairement la pre´sence de maxima secondaires pour des valeurs du de´calage e´gales a`
n× ∼ 600h≃25jours (n entier), soit la pe´riode de rotation solaire.
Etudes des syste´matiques. Le filtrage des donne´es joue un roˆle important dans
la re´duction des erreurs syte´matiques. Certains e´ve´nements, comme le passage dans les
ceintures de radiation terrestre par exemple, induisent des variations brutales et non
pre´dictibles du BDF. Nous avons donc inclu, dans la de´finition de notre base de donne´es,
un syste`me de filtrage des donne´es. Il comporte plusieurs parame`tres re´glables permettant
la re´jection de SCWs :
– taux de comptage. Le taux de comptage total dans les de´tecteurs HPGe est un tre`s
bon indicateur de l’activite´ de l’environnement spatial. Lorque ce parame`tre est &50
coups s−1 det−1, la SCW est rejete´e.
– dead ratio. Plus les de´tecteurs comptent, plus le dead ratio est bas. Lorque ce para-
me`tre est .0.85, la SCW est rejete´e.
– activite´ solaire. Les pe´riodes de haute activite´ solaire, obtenues d’apre`s les donne´es
GOES, sont rejete´es.
– taux de comptage des traceurs d’activite´. Les valeurs maximums admises sont res-
pectivement 220 coups s−1 pour le Gedsat, 6500 coups s−1 pour l’ACSSAT et 8000
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Fig. 5.11: Autocorre´lation du Gedsat en
fonction du lag.
Fig. 5.12: Valeurs des coefficients de li-
ne´arite´ avec Gedsat et TPτ=352j en fonc-
tion du OFF.
Fig. 5.13: Les diffe´rents jeux de donne´es OFF a` notre disposition (sche´matise´s dans le plan
galactique). Les zones bleues repre´sentent les pointages autorise´s pour la constitution du
jeu de donne´es. Pour chacun, le nom, la dure´e totale et le nombre de SCWs sont indique´s.
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coups s−1 pour le PSAC (valeurs standards qu’il convient d’optimiser en fonction
de la pe´riode e´tudie´e).
Les re´sultats du filtrage sont e´crits dans un fichier fits. Ce fichier peut ensuite eˆtre utilise´
en entre´e de la pipeline SPI pour effectuer un filtrage a priori des donne´es. Ces dernie`res
sont par la suite ve´rifie´es “manuellement” pour valider le filtrage.
Les diffe´rents jeux de donne´es OFF pre´sente´s dans la Figure 5.13 sont utilise´s pour
ve´rifier la robustesse du mode`le. On peut, par exemple, voir sur la Figure 5.12 l’impact
du jeux de donne´es OFF sur la de´termination des coefficients de line´arite´ avec Gedsat et
TPτ=352j. La stabilite´ des deux parame`tres atteste de la fiabilite´ du mode`le.
L’analyse de la premie`re anne´e de donne´es publiques d’INTEGRAL, utilisant le for-
malisme de´crit ici a e´te´ utilise´ pour l’analyse morphologique de l’e´mission a` 511 keV
galactique par Kno¨dlseder et al. [2005].
5.1.3 Conclusions et perspectives
Le mode`le de BDF actuel en re´sume´. Le mode`le de BDF actuel est la somme
de deux composantes, Bcont et Bline. Bcont est de´crite par le taux de comptage dans la
bande 523-545 keV lisse´ avec une moyenne glissante (∼20 h) pour diminuer les fluctuations
statistiques et module´ par le Gedsat pour reproduire les variations courts termes. Bline
utilise e´galement Gedsat a` cet effet, mais les variations sur une longue e´chelle temporelle
sont reproduites par un build-up avec τ=352 jours. Malgre´ des ame´liorations notables par
rapport a` la ge´ne´ration de mode`les pre´ce´dente, les syste´matiques persistent. Donc, lors de
l’analyse des donne´es par model fitting, le bruit de fond est re´ajuste´ pour chaque de´tecteur
lors de l’extraction du spectre d’annihilation. Un facteur de normalisation supple´mentaire
par re´volution est rajoute´ lors de la de´termination de la morphologie de l’e´mission, il per-
met d’affiner l’e´volution long terme du mode`le. Cette approche n’est valable que jusqu’a`
la re´volution 140, date de la de´faillance du de´tecteur 2.
Impact de la mort des de´tecteurs. Depuis le lancement de SPI, deux de ses
dix-neuf de´tecteurs ont cesse´ de fonctionner : le de´tecteur 2 a` partir de la re´volution
140 et le de´tecteur 17 a` partir de la re´volution 215. La de´faillance d’un de´tecteur a des
conse´quences tre`s importantes sur la topologie du BDF a` l’e´chelle du plan de de´tection
car les e´ve´nements multiples faisant intervenir le de´tecteur de´faillant ne sont plus pris en
compte correctement. Ce point est dramatique au niveau de la raie a` 511 keV. En effet,
il n’est plus possible de comptabiliser comme tels les e´ve´nements multiples associe´s a`
l’e´chappement des photons a` 511 keV en provenance du de´tecteur de´faillant (de´croissance
β+ puis annihilation par exemple). La raie de BDF dans les e´ve´nements simples, pour les
de´tecteurs environnant le de´tecteur de´faillant, se trouve donc amplifie´e. Ce phe´nome`ne
est tre`s clair sur la Figure 5.14 ou` on observe une augmentation spectaculaire (∼70%) du
BDF pour les de´tecteurs entourant le de´tecteur 2 (0, 1, 9, 10, 11 et 3) apre`s la re´volution
140.
En conse´quence, la mode´lisation du BDF doit de´sormais eˆtre effectue´e par pe´riodes ou` le
nombre de de´tecteurs actifs est stable. A l’heure actuelle, il existe donc trois pe´riodes :
re´volutions 0→140, re´volutions 140→215 et re´volutions 215→X.
Notons e´galement un effet de second ordre : la forme de la re´ponse spectrale pour les
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e´ve´nements simples doit changer pour les de´tecteurs environnant le de´tecteur de´faillant.
La non-de´tection des photons a` 511 keV par le de´tecteur mort entraˆıne une augmentation
des pics de simple et double e´chappement. De meˆme, le taux de comptage dans la raie a`
511 keV dans les e´ve´nements multiples, elle, de´croˆıt.
Cre´ation de nouveaux traceurs d’activite´. Bcont et Bline utilisant une modulation
par un traceur d’activite´, la cre´ation de nouveaux types de traceurs semble eˆtre une voie
inte´ressante pour l’ame´lioration des mode`les existants. Nous avons donc ge´ne´re´ trois se´ries
de traceurs associe´s a` l’instrument IBIS :
– M3CsI, le taux de comptage des e´ve´nements ayant une multiplicite´ supe´rieure a` 3
vus par PICsIT (au moins trois de´tecteurs implique´s).
– PICsITsat, le taux de comptage des e´ve´nements saturants PICsIT.
– ISGRIcr, le taux de comptage d’ISGRI.
Un des proble`mes rencontre´s lors de la cre´ation des TP bu est l’interpolation du Gedsat
lors du passage dans les ceintures de radiations terrestres (car le plan de de´tection est
e´teint). L’utilisation des valeurs interpole´es introduit des erreurs syste´matiques. PICsIT
e´tant en permanence actif, M3CsI et PICsITsat pourraient remplacer avantageusement
Gedsat dans ce cas pre´cis. Une autre voie a` explorer pourrait eˆtre l’utilisation de taux de
comptage dans certaines raies de BDF. Une nette corre´lation existe entre les plus intenses
raies du BDF et les diffe´rents traceurs d’activite´s. Bien que limite´e par la statistique,
l’utilisation directe de leur taux de comptage comme traceur semble donc envisageable.
Meilleures contraintes sur l’e´volution long-terme. L’e´volution long terme du
BDF est actuellement mal contrainte. Cette tendance devrait disparaˆıtre avec le traite-
ment des donne´es suivant les re´volutions 130-140. On observe sur la Figure 5.14 une claire
augmentation de la de´rive temporelle du BDF a` partir de cette date. Plusieurs causes sont
probables : effets secondaires du violent sursaut solaire survenu pendant les re´volutions
126-129, de´faillance du de´tecteur 2 ou augmentation lente de l’activite´ solaire... L’ame´lio-
ration des conditions statistiques, associe´e a` cette nouvelle tendance, devrait permettre
une bien meilleure mode´lisation de l’e´volution temporelle du BDF sur de longues e´chelles
temporelles.
5.2 Analyse morphologique
Deux approches comple´mentaires sont utilise´es pour contraindre la morphologie de la
distribution spatiale de l’e´mission a` 511 keV galactique. Lemodel fitting (cf. §5.2.2) permet
de tester la vraisemblance d’une carte du ciel au regard des donne´es en notre possession.
Cette me´thode est donc base´e sur des a priori dont elle quantifie la ve´racite´. Elle est
e´galement utilise´e pour la validation des mode`les de BDF (cf. §5.1.2.2). Au contraire, une
seconde approche permet de simplement de´convoluer les donne´es en utilisant la re´ponse
de l’instrument et un mode`le de BDF (cf. §5.2.3). Cette e´tape n’est donc possible qu’apre`s
la validation du BDF.
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Fig. 5.14: Taux de comptage dans la raie a` 511 keV en fonction du nume´ro de re´volution
pour les e´ve`nements simples. Les lignes verticales en pointille´s mate´rialisent la de´faillance
des de´tecteurs 2 et 17 lors des re´volutions 140 et 215.
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Fig. 5.15: Profil en longitude du flux a` 511 keV en utilisant l’observation du Crabe comme
OFF compare´ aux profils simule´s pour une source ponctuelle place´e au centre galactique
et pour une e´mission gaussienne syme´trique par rapport au centre galactique.
5.2.1 Profil en longitude et latitude
L’outil de cre´ation de profils en longitude, cre´e´ pour l’e´tude du BDF, peut e´galement
eˆtre utilise´ a` des fins scientifiques pour contraindre la morphologie de l’e´mission. Cepen-
dant, SPI ayant un champ de vue entie`rement code´ du meˆme ordre de grandeur que la




, les profils obtenus ne sont pas contraignants au regard
de la morphologie attendue. En effet, la projection selon l’axe longitudinal galactique sup-
prime une grande partie de l’information sur la distribution spatiale du signal. La Figure
5.15 illustre ce phe´nome`ne lors du traitement des donne´es du GCDE 1. Les structures
fines dans les profils simule´s sont un effet de projection sur l’axe longitudinal galactique,
elles de´coulent de la non uniformite´ de l’exposition dans le repe`re (l,b). Ce type d’analyse
donnerait des re´sultats contraignants si l’e´tendue de l’e´mission de´passait ∼30˚ (FWHM).
Une approche similaire a tout de meˆme permis de contraindre l’e´mission du disque
galactique [Teegarden et al., 2005]. Des limites supe´rieures (niveau de confiance=90%)
en flux a` 511 keV comprises entre 3.9×10−4cm−2s−1 et 5×10−3cm−2s−1 sont de´duites en
fonction de la ge´ome´trie du disque.
5.2.2 Model fitting
Litte´ralement “model fitting” signifie “ajustement du mode`le”. Cette approche permet
de quantifier la vraisemblance d’une distribution spatiale (model) a` partir d’un jeu de don-
ne´es et de la re´ponse d’un instrument. Pour un groupe d’observations donne´, en convoluant
cette distribution spatiale avec la re´ponse de SPI, on calcule un jeu de donne´es pre´dit. Ce
dernier est bien suˆr fonction du flux et de la forme de la distribution spatiale. En ajustant
le jeu de donne´e pre´dit au jeu de donne´e observe´ (fitting), on obtient un flux optimum.
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L’ajustement est effectue´ en utilisant la me´thode du maximum de vraisemblance ; a` chaque
distribution spatiale, il est donc possible d’associer une valeur du maximum log likelihood
ratio. Le logiciel spi obs fit, de´veloppe´ par Ju¨rgen Kno¨dlseder au CESR, utilise ce pro-
ce´de´ pour le traitement des donne´es SPI [Kno¨dlseder et al., 2005]. Il permet d’ajuster aux
donne´es une ou plusieurs cartes du ciel ; dans chaque cas le flux associe´ a` chaque carte
est retourne´ avec un niveau de confiance (de´termine´ en utilisant le maximum likelihood
ratio test). En supposant un bruit Poissonien pour les e´ve`nements ni dans chaque bin de
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utilisant la matrice de re´ponse de l’instrument Rij , Bi(β) le mode`le de BDF et αk et β
des facteurs de normalisation pour la distribution spatiale et le mode`le de BDF ajuste´s
pendant le fit. Le maximum likelihood ratio MLR=-2(ln L0 - ln L1) est calcule´ a` partir
de deux hypothe`ses : L0 et L1. Pour l’hypothe`se L0, les αk sont bloque´s a` 0 tandis les
β peuvent varier (on calcule la vraisemblance de l’absence de signal). Pour L1, tous les
parame`tres αk et β sont libres. Lorsque l’ajustement de L1 est de bonne qualite´, le MLR
suit une distribution χ2p avec p le nombre de αk fixe´s dans l’hypothe`se L0. Pour comparer la
vraisemblance de deux distributions spatiales, on utilise le reduced maximum log likelihood
ratio RMLR=MLR-DOF, avec DOF le nombre de parame`tres libres lors de l’ajustement.
Il n’est pas possible de convertir de manie`re rigoureuse un ∆RMLR en niveau de confiance.
Seule une approche de type baye´sienne permettrait de comparer des mode`les spatiaux de
manie`re stricte. Cependant, une analyse utilisant des mode`les spatiaux similaires a` ceux
utilise´s ici, conduite lors du traitement des donne´es COMPTEL par Kno¨dlseder [1997],
montre que les deux me´thodes “baye´sienne” et “maximum de vraisemblance” aboutissent
a` des re´sultats quasi-similaires. De`s lors, on peut conside´rer, en premie`re approximation,
que le ∆RMLR suit une distribution χ2. On peut donc convertir un ∆RMLR en niveau
de confiance en prenant simplement sa racine carre´.
Diffe´rentes me´thodes d’ajustement sont disponibles pour les parame`tres β lie´s au BDF :
– ajustement de 1 parame`tre global (option GLOBAL).
– ajustement de 1 parame`tre pour chaque de´tecteur (option DETE). On optimise ainsi
la topographie du BDF sur le plan de de´tection.
– ajustement de 1 parame´tre pour chaque intervalle d’e´tude en e´nergie (option EBIN)
pour l’optimisation de la forme spectrale du BDF.
– ajustement de 1 parame`tre pour chaque orbite ou chaque pointage (options ORBIT,
POINT). Il s’agit dans ce cas d’appliquer des corrections temporelles plus ou moins
fines au BDF.
Le model fitting est un outil puissant pour l’analyse des donne´es. Il est utilise´ pour valider
les mode`les de BDF (cf. §5.1.2.2) et e´ventuellement pour leur apporter des corrections fines
(via le(s) parame`tre(s) β). Il permet surtout, dans le cadre de notre e´tude, de caracte´riser
la morphologie de la distribution spatiale de l’e´mission a` 511 keV galactique.
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Fig. 5.16: Vraisemblance d’une distribution gaussienne en fonction de sa FWHM et de la
position de son centre. Chaque contour indique un niveau de confiance de 1σ.
5.2.2.1 Caracte´risation de l’e´tendue de l’e´mission a` 511 keV galactique
Nous supposons dans ce paragraphe que la distribution spatiale de la raie a` 511 keV
suit une gaussienne bidimensionnelle dans le repe`re (l,b). Ce mode`le spatial simple permet
de quantifier rapidement l’intensite´, l’e´tendue et la disyme´trie de l’e´mission a` 511 keV
galactique ; il est, en outre, cohe´rent avec les re´sultats obtenus au §5.2.2.2.
Nous de´crivons ici, dans un premier temps, les me´thodes utilise´es pour la caracte´risa-
tion morphologique de la raie d’annihilation, puis, nous re´sumons l’e´volution des re´sultats
obtenus au gre`s de l’analyse.
Cette e´tude e´tant centre´e sur l’aspect morphologique, une seule bande en e´nergie est
utilise´e : 507.5-514.5 keV. Les flux obtenus sont renormalise´s a posteriori connaissant
la largeur de la raie d’annihilation. L’objectif de cette premie`re analyse morphologique
est d’obtenir deux informations principales : la FWHM (∆l et ∆b) et le centro¨ıde (l0
et b0) de la gaussienne mode´lisant l’e´mission a` 511 keV galactique. Le protocole utilise´
est simple : le test par model fitting de “toutes” les FHWMs et “tous” les centro¨ıdes. En
comparant les RMLRs obtenus pour chaque mode`le spatial, on de´duit les caracte´ristiques
du meilleur mode`le avec les barres d’erreurs associe´es. La Figure 5.16 re´sume les re´sultats
obtenus lors du traitement des donne´es du GCDE 1. Les petites et grandes FWHMs (resp.
2.5˚ et 18˚ ) sont clairement de´favorise´es. On de´duit de ces figures que, dans l’hypothe`se
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parame`trepe´riode 1 2 3
l0 -1˚ ±1.3˚ -1˚ ±0.7˚ -0.6˚ ±0.3˚
b0 1.4˚ ±1.3˚ 0.3˚ ±0.7˚ 0.1˚ ±0.3˚
∆l (FWHM) 9˚ +7−3 8˚
+3
−2 8.1˚ ±0.9˚
∆b (FWHM) 9˚ +7−3 8˚
+3
−2 7.2˚ ±0.9˚
flux (10−3 ph cm−2 s−1) 0.99+0.47−0.21 0.96
+0.21
−0.14 1.09±0.04
Tab. 5.2: Evolution des caracte´ristiques morphologiques de l’e´mission a` 511 keV galac-
tique lors de l’analyse de la premie`re anne´e de donne´es SPI. Les pe´riodes sont de´finies
dans le Tableau 5.1.2.
ou l’e´mission a` 511 keV suit une distribution gaussienne, sa FWHM est 9˚ +7−3 avec l0=-
1˚ ±1.3˚ et b0=1.4˚ ±1.3˚ . Les re´sultats obtenus pour les deux pe´riodes d’analyse suivantes
sont disponibles dans le Tableau 5.2.2.1.
L’exe´cution de spi obs fit dure entre 30 min et 2 h sur le serveur a` notre disposition.
La dure´e de´pend bien suˆr de la charge de la machine et du nombre de parame`tres libres.
Une fois de plus, l’automatisation et la paralle´lisation de l’exe´cution des logiciels ont joue´
un roˆle primordial (∼1300 exe´cutions ont e´te´ ne´cessaires pour ge´ne´rer la Figure 5.17).
L’impact des erreurs syste´matiques est estime´ en utilisant la meˆme me´thodologie. La
Figure 5.17 (partie supe´rieure) montre les re´sultats obtenus pour une FWHM=8˚ avec
quatre mode`les de BDF diffe´rents lors du traitement du GCDE 1. Chaque mode`le de
BDF est issu d’une combinaison singulie`re entre une observation OFF et une de´finition
des bandes adjacentes en e´nergie (cf. §5.1.2.1 pour une description du mode`le de BDF
utilise´ lors du traitement du GCDE 1). La position du maximum de l’e´mission n’est pas
affecte´e significativement (< 1σ) par l’utilisation d’un des quatre mode`les de BDF. La
meˆme conclusion est obtenue lors de l’utilisation de quatre jeux de donne´es ON diffe´rents
(cf. Figure 5.17, partie infe´rieure). Les jeux de donne´es sont obtenus en se´lectionnant des
se´ries de pointages diffe´rentes ; seuls data set 2 et data set 4 sont totalement inde´pendants.
La stabilite´ des re´sultats obtenus sur le plan morphologique, quel que soit le mode`le de
BDF ou le jeu de donne´es ON utilise´, a permis la validation de l’analyse du GCDE 1.
L’essence des re´sultats finaux, tant sur le plan morphologique que spectroscopique,
est de´rive´e du couple [mode`le de BDF, jeu de donne´es ON]. L’e´tude des erreurs syste´ma-
tiques qui lui sont associe´es, constitue un point cle´ dans l’obtention des re´sultats fiables
et maˆıtrise´s. En conse´quence, des tests similaires a` ceux de´crits pre´ce´demment, ont e´te´
effectue´s tout au long de l’analyse de donne´es.
5.2.2.2 De´termination de la distribution spatiale de l’e´mission a` 511 keV
galactique
Apre`s une de´termination morphologique “grossie`re” (cf. §5.2.2.1), nous allons mainte-
nant affiner nos conclusions en utilisant des mode`les spatiaux plus complexes et re´alistes.
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Fig. 5.17: Vraisemblance d’une distribution spatiale gaussienne syme´trique de FWHM
8˚ en fonction de la position de son centre dans le re´pe`re (l,b). Les quatre graphiques
supe´rieurs ont e´te´ obtenus avec des mode`les de BDF diffe´rents, les quatre infe´rieurs avec
des jeux de donne´es inde´pendants (cf. texte pour des pre´cisions). Chaque contour indique
un niveau de confiance de 1σ.
On peut les re´partir en deux cate´gories : les mode`les“re´els”(issus de carte du ciel a` d’autres
longueurs d’onde) et les mode`les purement parame´triques (issus de la mode´lisation 3D de
la distribution spatiale des sources dans notre Galaxie). Seuls les meilleurs mode`les pa-
rame´triques sont de´crits ici, pour une revue plus de´taille´e, se re´fe´rer a` Kno¨dlseder et al.
[2005] dont le formalisme est conserve´. Les re´sultats obtenus sont re´sume´s dans la Figure
5.18, la description analytique des mode`les est disponible dans l’Annexe C.
Le mode`le E3 de´crit le bulbe stellaire, avec un RMLR=464.9, il explique aussi bien
l’e´mission observe´e qu’une distribution spatiale gaussienne (RMLR=462.2). Le mode`le
G0’, de´crivant lui aussi le bulbe stellaire, donne un RMLR e´quivalent de 462.5. Cette valeur
est obtenue apre`s ajustement du rayon d’e´chelle R0 a` 0.52 kpc et la hauteur d’e´chelle z0 a`
0.45 (cf. Annexe C pour la forme analytique). Le mode`le H’, constituant une description
parame´trique du halo stellaire, aboutit a` un RMLR de 468.4. Finalement, un RMLR de
469.0 est obtenu avec un mode`le compose´ de “deux coquilles” concentriques (ou shell)
avec des rayons [inte´rieur,exte´rieur] respectifs de [0 kpc,0.5 kpc] et [0.5 kpc,1.5 kpc]. Avec
cette dernie`re approche, aucun flux n’est de´tecte´ pour des distances au centre galactique
>1.5 kpc.
Lorsque l’on ajoute un disque galactique a` l’un des bulbes/halos pre´ce´dents, on obtient
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Fig. 5.18: Les meilleurs mode`les obtenus par model fitting. Deux sous-cate´gories sont pre´-
sente´es : les mode`les contenant une composante bulbe ou/et halo et les mode`les contenant
une composante bulbe ou/et halo plus une composante disque.
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dans tous les cas une ame´lioration du RMLR. Deux mode`les de disque parame´triques ont
e´te´ teste´s. D0 est un traceur de la population stellaire jeune et D1 de la population stellaire
vieille. Le niveau de confiance associe´ au disque est dans chaque cas ∼ 3-4σ (de´termine´ en
divisant le flux dans le disque issu du model fitting par son erreur). Malgre´ une de´tection
certaine, cette significativite´ n’autorise aucune conclusion pre´cise sur sa morphologie. Un
bulge to disk ratio (B/D) en flux de 1-3 et un halo to disk en flux de 2-4 sont de´duits.
Seuls les meilleurs mode`les sont pre´sente´s ici, tous obtiennent des RMLR compris
entre 462 et 474. Pour information, il est courant d’obtenir un RMLR <400 pour un
mauvais mode`le. Parmi nos meilleurs mode`les, un ∆RMLR maximum de 12 est observe´.
Cela signifie que le meilleur mode`le (Shells+D1) est plus repre´sentatif de nos donne´es par
rapport au mode`le G0’ avec un niveau de confiance de 3.5 σ. Le disque galactique e´tant
de´tecte´ syste´matiquement a` ∼ 3-4σ lorsqu’on l’ajoute a` un bulbe ou un halo, l’absence
de disque dans G0’ explique le RMLR supe´rieur de Shells+D1 en comparaison de celui
associe´ a` G0’.
En observant tous les mode`les ajuste´s dans la Figure 5.18, on voit que le flux a` 511
keV est compris entre 1.1 et 2.4 10−3 ph cm−2 s−1. Les incertitudes sur le flux sont
une conse´quence de la propogation des incertitudes sur la morphologie. Par exemple, nos
donne´es sont aussi bien explique´es par un bulbe qu’un halo stellaire. Pourtant, on de´duit
du halo un flux inte´gre´ sur la voute ce´leste environ deux fois supe´rieur a` celui du bulbe.
Nos donne´es ne sont contraignantes que dans la partie centrale de l’e´mission, le halo e´tant
beaucoup plus e´tendu (mais mal contraint), il induit un flux inte´gre´ plus important.
La contribution des sources ponctuelles a` l’e´mission observe´e par SPI a e´galement e´te´
estime´e. La re´solution angulaire de SPI e´tant∼ 3˚ , il lui est difficile de diffe´rencier plusieurs
sources ponctuelles d’une e´mission intrinse`quement diffuse. Le logiciel SPIROS, spe´cialise´
dans l’imagerie et l’extraction spectrale des sources ponctuelles, a permis de de´duire les
positions des sources ponctuelles privile´gie´es par nos donne´es. En testant ces positions
par model fitting, il apparaˆıt qu’une combinaison d’au moins huit sources ponctuelles est
ne´cessaire pour obtenir un RMLR satisfaisant. Pour comple´ter cette approche, le flux en
provenance d’une se´rie de sources potentielles de positrons a e´te´ recherche´. Elle contient
des trous noirs, des microquasars, des binaires X de grande et petite masse, des restes
de supernovae, des blazars, des quasars, des re´gions de formation stellaire (Cygne, Vela,
LMC)... Des limites supe´rieures allant jusqu’a` ∼1 10−4 ph cm−2 s−1 (3σ) sont de´duites
[Kno¨dlseder et al., 2005]. Une analyse similaire, incluant seulement les donne´es du GCDE
1 et 2, a e´te´ conduite avec l’instrument IBIS (cf. Annexe A). Elle aboutit a` des limites
supe´rieures de ∼2.3 10−4 ph cm−2 s−1 (2σ).
5.2.3 De´convolution des images
La de´convolution des images est l’autre moyen de contraindre la morphologie de l’e´mis-
sion a` 511 keV galactique. Elle est effectue´e en utilisant l’algorithme Richardson-Lucy (RL,
Richardson [1972] ; Lucy [1974]). Cet algorithme, largement utilise´ en astronomie γ, a fait
ses preuves lors du traitement des donne´es CGRO. Il a notamment permis l’e´tablissement
des cartes du ciel a` 1809 keV [Kno¨dlseder et al., 1999b] et a` 511 keV [Milne et al., 2002a].
Le logiciel spi obs mrem, de´veloppe´ au CESR par Jurgen Kno¨dlseder, utilise une ver-
sion acce´le´re´e de l’algorithme [Kaufman, 1987] qui reconstruit l’intensite´ dans la carte
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du ciel de manie`re ite´rative. Le mode`le de BDF de´crit au §5.1.2.3, optimise´ par model
fitting en utilisant l’option ORBIT-DETE, est utilise´ en entre´e de spi obs mrem. Le bruit
dans l’image est re´duit a` une valeur acceptable en effectuant un lissage avec une moyenne
glissante de 5˚ ×5˚ .
La Figure 5.19 repre´sente l’image obtenue en fonction de l’ite´ration. Les images obte-
nues lors des premie`res ite´rations sont simplement le reflet de l’exposition lors de l’analyse
de la pe´riode 3. A partir de l’ite´ration 10, une structure globale commence a` ressortir.
Ensuite, au gre`s des ite´rations, de plus en plus de structures fines apparaissent. La si-
gnificativite´ totale du signal est ∼25σ lors de l’analyse morphologique ; elle de´coule de
l’utilisation de l’option ORBIT-DETE. Pour comparaison, ∼50σ sont obtenus pour l’ana-
lyse spectrale utilisant seulement l’option DETE (car il y a moins de parame`tres libres
lors de l’ajustement). Il est donc clair que toutes les structures visibles pour l’ite´ration 100
ne sont pas significatives, on parle d’over fitting (sur-ajustement ou ajustement du bruit).
La question qui se pose alors est le choix de l’ite´ration. Le log likelihood ratio associe´ a`
chaque image est repre´sente´ dans la Figure 5.20. La bande horizontale bleue correspond
aux meilleures valeurs issues du model fitting. Il est naturel de penser que l’obtention d’un
MLR supe´rieur lors de l’utilisation de MREM rele`ve de la “sur-interpre´tation des don-
ne´es”. En conse´quence, l’ite´ration 17 semble eˆtre la plus repre´sentative de nos donne´es.
En ajustant des gaussiennes bi-dimensionnelles aux images, on obtient des contraintes sur
l’e´tendue et la localisation de l’e´mission (cf. Figures 5.22 et 5.23). Le position du maxi-
mum de l’e´mission (l0 et b0) est le´ge`rement de´cale´e, on obtient des valeurs totalement
compatibles avec celles issues du model fitting : l0=-0.25 et b0=0. Il en est de meˆme pour
∆l et ∆b, des valeurs comprises entre 7 et 8˚ sont de´termine´es. Pour finir, le flux total
contenu dans la carte est de 1.4 10−3 ph cm−2 s−1.
Au dela` des nombres, les caracte´ristiques morphologiques de´duites ici sont identiques
a` celles obtenues par model fitting. L’e´mission est sans conteste domine´e par le bulbe, avec
une e´tendue spatiale identique. Le disque galactique n’apparaˆıt pas sur l’image choisie.
On peut seulement remarquer qu’a` partir de l’ite´ration 25 on commence a` le discerner. Il
ne faut cependant pas faire de conclusions pre´mature´es, le disque e´tant une des re´gions
de la Galaxie les plus expose´es, elle est aussi la plus sujette aux effets de sur-ajustement.
La significativite´ du disque obtenue par model fitting e´tant de ∼4σ, le re´sultat actuel est
tout a` fait consistant.
5.3 Analyse spectrale
Apre`s avoir analyse´ la morphologie de la raie d’annihilation galactique, nous allons
maintenant en extraire le spectre en e´nergie. Nous de´taillons ici les re´sultats obtenus dans
le cadre du traitement du GCDE 1 et du GCDE 2 (pe´riode 2, Lonjou et al. [2004b]).
L’extraction du spectre issu de la premie`re anne´e de donne´es publiques (pe´riode 3) est en
cours, nous en pre´senterons seulement les re´sultats pre´liminaires en fin de paragraphe.
L’extraction spectrale est base´e sur le model fitting, non plus dans une seule bande en
e´nergie, mais dans une se´rie de bandes fines autour de 511 keV. Le flux obtenu dans chaque
bande en fonction de l’e´nergie constitue alors le spectre. L’approche pour la mode´lisation
du BDF reste celle de´crite dans le §5.1.2.3, cependant la de´pendance en e´nergie (l’indice e
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Fig. 5.19: Images obtenues par RL en fonction de l’ite´ration.
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Fig. 5.20: Log likelihood ratio associe´ aux
images obtenues par RL en fonction de
l’ite´ration.
Fig. 5.21: Flux calcule´ a` partir des images
obtenues par RL en fonction de l’ite´ration.
Fig. 5.22: ∆l et ∆b ajuste´s sur les images
obtenues par RL en fonction de l’ite´ration.
Fig. 5.23: l0 et b0 ajuste´s sur les images
obtenues par RL en fonction de l’ite´ration.
de chaque composante du mode`le) est de´sormais indispensable.
Faire une hypothe`se sur la distribution spatiale est indispendable a` la re´alisation de
model fitting ; or, des incertitudes demeurent concernant celle de la raie a` 511 keV. Une
e´tape cruciale est donc la propagation de l’incertitude sur la distribution spatiale sur le
spectre d’annihilation. Pour ce faire, nous conside´rons par la suite que la distribution
spatiale est une Gaussienne syme´trique centre´e au centre galactique, seul l’impact de sa
FWHM sur le spectre sera e´tudie´. Cette hypothe`se revient en fait a` mode´liser les incerti-
tudes sur la distribution spatiale par la seule variation de la FWHM de la Gaussienne. Elle
est justifie´e par des tests pre´alables ayant montre´ que, pour tous nos meilleurs mode`les,
aucun changement significatif sur la forme de la raie n’est observe´.
L’extraction spectrale s’effectue entre 498 et 524 keV par tranche de 1 keV, ce binning
repre´sente un bon compromis entre la re´solution de l’instrument et les conditions statis-
tiques. Elle a e´te´ effectue´e pour des distributions spatiales ayant une 4˚ <FWHM<26˚ . La
Figure 5.24 repre´sente le spectre obtenu pour une FWHM=8˚ . Tous les spectres obtenus
ont e´te´ ajuste´s avec une gaussienne et diffe´rentes formes pour le continuum. La Figure 5.25
re´sume les re´sultats obtenus. On constate tout d’abord que le seul parame`tre pre´sentant
une forte de´pendance avec la taille de la distribution spatiale, est le flux. Ce phe´nome`ne


























Fig. 5.24: La raie d’annihilation obtenue lors du traitement du GCDE1+GCDE2 en
supposant une distribution spatiale gaussienne avec une FWHM de 8˚ .
n’est pas surprenant : le flux a` 511 keV dans la Galaxie est estime´ seulement dans une
partie de celle-ci (lie´e a` l’exposition) ; s’ensuit une extrapolation pour l’obtention du flux
inte´gre´ dans toute la Galaxie. Ce faisant, on obtient donc ne´cessairement un flux inte´gre´
fortement de´pendant de notre hypothe`se sur la distribution spatiale (plus elle est e´tendue,
plus le flux extrapole´ est important). Les caracte´ristiques de la raie d’annihilation sont ob-
tenues pour le spectre associe´ a` notre meilleur mode`le spatial (ici une Gaussienne avec une
FWHM=8˚ ). Les incertitudes sont de´termine´es en combinant les incertitudes statistiques
et les incertitudes sur la distribution spatiale (FWHM=8+3−2˚ avec un niveau de confiance a`
2σ pour cette analyse [Weidenspointner et al., 2004]). La largeur de la raie astrophysique
est obtenue apre`s soustraction quadratique de la re´solution intrumentale. La raie de BDF
a` 511 keV e´tant e´largie, la re´solution intrinse`que a` cette e´nergie doit e´tre interpole´e. Nous
avons pour ce faire utilise´ deux me´thodes. La premie`re consiste simplement en l’extrac-
tion spectrale des raies de BDF avoisinantes (438.5 keV et 584.5 keV) par model fitting ;
on re´alise ainsi un spectre de BDF moyen pour l’observation condide´re´e. Une re´solution
instrumentale est de´duite de chaque raie a` 438.5 keV et 584.5 keV. Finalement, la re´so-
lution a` 511 keV est de´termine´e par interpolation (la fonction non line´aire de la Figure
4.14 est utilise´e). La deuxie`me me´thode est l’exploitation des re´sultats du §4. Pour chaque
re´volution, une re´solution a` 511 keV est interpole´e a` partir de la largeurs des raies fines
environnantes. En effectuant la moyenne des valeurs obtenues pour les re´volutions entrant
dans la composition notre groupe d’observations on obtient une seconde valeur. Les deux
me´thodes convergent vers une re´solution intrinse`que a` 511 keV de 2.10±0.02 keV. On
obtient finalement un flux de 0.96+0.21−0.14 ph cm
−2 s−1, une e´nergie 511.02+0.08−0.09 keV et une
largeur de 2.67+0.3−0.33 keV.
Les re´sultats que nous venons de pre´senter sont issus du traitement du GCDE 1+
GCDE 2. Le traitement de la premie`re anne´e de donne´es publiques est en cours, deux
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Fig. 5.25: Les caracte´ristiques de la raie a` 511 keV en fonction de la FWHM de la source
au centre galactique (re´sultats obtenus lors du traitement des donne´es du GCDE 1 + 2).
publications auxquelles je collabore sont en pre´paration : Jean et al. [accepte´ pour pu-
blication] sur la raie d’annihilation et Weidenspointner et al. [soumis] sur le continuum
du positronium. L’ame´lioration des conditions statistiques, associe´e a` la troisie`me ge´ne´-
ration de mode`les de BDF, permet de´sormais d’obtenir un spectre de meilleure qualite´
pre´sente´ dans la Figure 5.26. Ce spectre re´ve`le la pre´sence de deux raies d’annihilation
ayant des largeurs diffe´rentes. Ce re´sultat met en e´vidence que l’annihilation des positrons
s’effectue dans au moins deux phases diffe´rentes du milieu interstellaire. Le continuum du
positronium est e´galement de´tecte´ sans ambiguite´. Pour de plus amples informations sur
l’interpre´tation physique des re´sultats de SPI, nous invitons le lecteur a` se re´fe´rer au §6.1
qui traite du processus d’annihilation des positrons dans le milieu interstellaire.
Il n’est, a` l’heure actuelle, pas possible d’extraire un spectre du disque galactique, ou
deux spectres diffe´rents pour deux re´gions du bulbe. L’e´mission observe´e e´tant diffuse,
SPI se comporte comme un collimateur. Il n’est donc pas possible d’utiliser pleinement
ses capacite´s d’imagerie : une partie des photons issus de composantes spatiales comme
le disque et le bulbe sont donc me´lange´s et indissociables dans l’espace des donne´es. En
conse´quence, lorque l’on taˆche d’extraire plusieurs spectres, on s’expose a` des proble`mes
106 5. La raie a` 511 keV galactique : l’analyse des donne´es SPI
Fig. 5.26: La raie a` 511 keV galactique issue du traitement de la premie`re anne´e de
donne´es publiques d’INTEGRAL.
de cross-talk (vases communicants) lors de l’ajustement des parame`tres du BDF par model
fitting ; il en re´sulte des re´sultats aberrants.
Tous les re´sultats concernant la raie d’annihilation obtenus par SPI depuis le lancement
d’INTEGRAL sont disponibles dans le Tableau 5.3. De manie`re a` avoir des re´sultats
comparables, seuls les re´sultats obtenus par ajustement gaussien du spectre sont pre´sente´s.
La pre´cision sur l’e´nergie de la raie est de´sormais du meˆme ordre de grandeur que celle de
la calibration en e´nergie, on atteind donc une limite de l’instrument avec ce parame`tre.
5.4 Conclusion
L’analyse de la premie`re anne´e de donne´es publiques d’INTEGRAL/SPI a permis de
de´terminer, avec une pre´cision sans pre´ce´dent, les caracte´ristiques de la raie d’annihilia-
tion en provenance du centre galactique. Les Figures 5.27, 5.28 et 5.29 comparent le flux,
l’e´nergie et la largeur de la raie a` 511 keV vus par SPI a` ceux de´duits par les princi-
paux instruments γ embarquant des de´tecteurs germanium. Pour pre´senter des re´sultats
comparables, le flux obtenu par Churazov et al. [2005] n’est pas inclu car il ne tient pas
compte des incertitudes sur la distribution spatiale.
Tous les re´sultats e´nonce´s ici ont e´te´ de´termine´s en utilisant tout ou partie de la pre-
mie`re anne´e de donne´es publiques d’INTEGRAL. Actuellement, environ 150% de donne´es
supple´mentaires ont e´te´ accumule´es. Des progre`s importants sont donc attendus sur tous
les fronts.
La carte du ciel a` 511 keV de´termine´e par SPI est repre´sente´e dans la Figure 5.30. De
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Fig. 5.27: Le flux a` 511 keV galactique vu par des instruments utilisant des de´tecteurs
germanium haute re´solution.
Fig. 5.28: L’e´nergie de la raie a` 511 keV galactique vue par des instruments utilisant des
de´tecteurs germanium haute re´solution.
Fig. 5.29: La largeur de la raie a` 511 keV galactique vue par des instruments utilisant
des de´tecteurs germanium haute re´solution.
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re´fe´rence e´nergie largeur flux en
keV FHWM en keV 10−3 ph cm−2 s−1
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Tab. 5.3: Les caracte´ristiques de la raie a` 511 keV vues par SPI
plus en plus de structures fines vont de´sormais apparaˆıtre dans les images, notamment
dans le disque qui est a` l’heure actuelle mal contraint. La recherche de sources ponctuelles
sera un objectif majeur, il est directement lie´ a` la question fondamentale associe´e a` la raie
a` 511 keV :quelle est l’origine des positrons dans la galaxie ?.
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Fig. 5.30: La carte du ciel a` 511 keV vue par SPI.
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Chapitre 6
Discussion : l’origine des positrons
dans notre galaxie
Lorsqu’un positron est injecte´ dans le milieu interstellaire, il posse`de une e´nergie ci-
ne´tique trop importante pour s’annihiler directement. Nous de´crivons ici les diffe´rents
processus de pertes d’e´nergie (cf. §6.1.1 et §6.1.2) aboutissant a` l’annihilation d’un posi-
tron (cf. §6.1.3). Ces conside´rations nous permettront par la suite de poser des hypothe`ses
de travail (cf. §6.2) essentielles au de´part de la discussion (cf. §6.3).
6.1 Pertes d’e´nergie et processus d’annihilation des
positrons dans le milieu interstellaire
Le Tableau 6.2 re´sume les diffe´rents canaux de production de positrons dans notre
Galaxie. L’e´nergie typique des positrons lors de leur injection dans le milieu interstellaire
est comprise entre 106 et 1013 eV. Les processus d’annihilation surviennent seulement
lorsque les positrons ont une e´nergie infe´rieure a` ∼100 eV ; plusieurs processus physiques
permettent alors aux positrons de perdre de l’e´nergie.
6.1.1 Pertes d’e´nergie de positrons
Nous de´veloppons ici les processus de pertes d’e´nergie dominant jusqu’a` une e´ner-
gie minimum de ∼ 1 MeV. Plusieurs processus physiques permettent aux positrons de
perdre de l’e´nergie : le rayonnement synchrotron, l’ionisation et l’excitation d’atomes ou
de mole´cules, le rayonnement de freinage Bremsstrahlung, l’effet Compton inverse ou les
interactions avec le plasma. La contribution de ces diffe´rents processus de´pend essentiel-
lement de deux facteurs : l’e´nergie du positron et le milieu dans lequel il se trouve.
La Figure 6.1 synthe´tise les diffe´rents taux de perte d’e´nergie par unite´ de temps pour
chacune des possibilte´s en fonction de l’e´nergie du positron pour un milieu ayant les
caracte´ristiques suivantes : T=8000 K, densite´ d’e´lectrons libres ne=0.25 cm
−3, densite´
d’hydroge`ne atomique nH=0.25 cm
−3 et une composition du milieu [H(90%),He(10%)].
On voit, par exemple, que les inte´ractions Synchrotron et inverse Compton sont pre´ponde´-
rantes pour des e´nergies comprises entre ∼10 GeV et ∼1 TeV. Dans la bande 300 MeV-3
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GeV, c’est l’inte´raction Bremsstrahlung atomique qui domine tandis que pour les basses
e´nergies les inte´ractions avec les ondes plasmas sont les plus importantes dans la bande
100 keV-300 MeV. Pour des phases du MIS non ionise´es (Guessoum et al. [2005] : milieu
mole´culaire, milieu froid, milieu tie`de et neutre), les inte´ractions plasma et Bremsstral-
hung ioniques disparaissent. Au contraire, dans un milieu totalement ionise´ (Guessoum
et al. [2005] : milieu tie`de et ionise´, milieu chaud), les contributions de l’ionisation et du
bremsstrahlung atomique n’ont plus lieu.
6.1.2 Ralentissement et thermalisation
Pour les pertes d’e´nergie du positron entre 1 MeV et son annihilation, on distingue le
ralentissement (Slowing down) dans l’intervalle 1 MeV→10 eV et la thermalisation dans
la bande 10 eV→ kT (avec T la tempe´rature du milieu).
Entre 1 MeV et 100 eV, les pertes d’e´nergie sont domine´es par les processus d’ionisation
(pour un milieu non ionise´ !) et les excitations d’ondes plasma (pour un milieu ionise´ !).
De`s que les positrons atteignent une e´nergie de ∼100 eV, le processus dit de formation de
positronium en vol (car le positron n’est pas encore thermalise´) commence a` apparaˆıtre.
Il se produit lorsqu’un positron interagit avec H, He ou H2 par e´change de charge. Ce
processus e´tant endothermique, il ne peut donc avoir lieu que si l’e´nergie cine´tique du
positron de´passe l’e´nergie seuil d’e´change de charge par formation de positronium (entre
6.8 eV pour l’e´change de charge avec H et 24.6 eV pour l’e´change de charges avec He).
La Figure 6.2 reporte la section efficace d’e´change de charge avec H. L’annihilation des
positrons lors de la phase de ralentissement est certes possible, mais peu probable (faible
section efficace) et inde´tectable car la raie produite dans ce cas est tre`s e´largie.
En-dessous de l’e´nergie seuil d’e´change de charge et d’excitation (∼10 eV→kT, avec T la
tempe´rature du milieu), les pertes d’e´nergie ont lieu par interaction coulombienne e´las-
tique, les processus de combinaisons radiatives (formation de positronium avec les e−
libres) et d’annihilation apparaissent.
Le Tableau 6.1 re´sume les diffe´rents canaux aboutissant a` l’annihilation des positrons dans
le MIS de manie`re directe ou par formation d’un Ps. Les sections efficaces d’interaction
avec H et les e− libres sont indique´es dans la Figure 6.2.
6.1.3 Le processus d’annihilation
Il y a deux issues a` la “rencontre d’un positron et d’un e´lectron” : l’annihilation directe
et la formation d’un atome de positronium ou positronium. Par de´finition, le positronium
(Ps) est un e´tat lie´ instable entre un positron et un e´lectron. Il existe deux configurations de
Ps : l’orthopositronium (ortho-Ps) et le parapositronium (para-Ps). Trois fois sur quatre
e+ et e− ont des spins paralle`les, on parle d’ortho-Ps, sa dure´e de vie est de 140 ns.
Une fois sur quatre e+ et e− ont des spins anti-paralle`les, on parle alors de para-Ps, sa
dure´e de vie est de 0.125 ns. Le para-Ps de´croˆıt en 2 photons autour de 511 keV ; les
diffe´rences de moments entre les particules lie´es introduisent les petits e´carts e´nerge´tiques
observe´s. L’ortho-Ps de´croˆıt, lui, en 3 photons dont la somme des e´nergies vaut 1022 keV.
La distribution en e´nergie des photons provenant de la de´croissance de l’ortho-Ps a e´te´
calcule´e par Ore et Powell [1949]. La Figure 6.3 montre le spectre en e´nergie re´sultant. La
6.1. Pertes d’e´nergie et processus d’annihilation des positrons dans le
milieu interstellaire 113
Fig. 6.1: Taux de perte d’e´nergie des positrons par unite´ de temps, d’apre`s Gillard [en
pre´paration].
Fig. 6.2: Les sections efficaces d’interaction des positrons avec H et les e´lectrons libres,
d’apre`s Guessoum et al. [2005].
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Annihilation directe avec des e´lectrons libres e++e−→2γ
Capture sur les grains e++e−gr→Ps →2γ ou 3γ
Capture radiative e++e−→Ps →2γ ou 3γ
Echange de charge e++H→H++Ps →2γ ou 3γ
e++H2 →H
+
2 +Ps →2γ ou 3γ
e++He →H
+
e +Ps →2γ ou 3γ
Tab. 6.1: Les principaux canaux d’annihilation des positrons dans le MIS.
fraction de positronium (fp) est le pourcentage de positrons qui s’annihile via la formation






avec φ511 (=φ3γ) le flux (ph cm
−2 s−1) dans la raie a` 511 keV. Dans le cas ou` la distribution






ou` L511 et L3γ repre´sentent les luminosite´s (exprime´es en ph s
−1) de la raie d’annihilation
et du continuum positronium. On de´duit de l’Equation 6.2 la relation entre Le+ et L511
donne´e par :











Kinzer et al. [2001] ont e´tabli fp=0.93±0.04 lors de l’analyse des donne´es OSSE. On a
donc dans ces conditions :
Le+ = L511(1.67± 0.16) et Le+ = L3γ(0.48± 0.02) (6.4)
La fraction des positrons qui s’annihilent via la formation d’un Positronium (ie. fp)
de´pend de la tempe´rature, de la densite´, de la composition et de la poussie`re pre´sente
dans le milieu conside´re´ [Guessoum et al., 1991]. L’observation des e´missions 2γ et 3γ est
donc un moyen performant pour sonder le milieu interstellaire (MIS).
Nous re´sumons ici les connaissances concernant l’annihilation des positrons et la for-
mation de Ps dans le MIS. Nous invitons le lecteur a` se re´fe´rer a` Guessoum et al. [1991,
2005] pour une revue comple`te sur cette the´matique. Les premie`res investigations concer-
nant l’inte´raction e+e− ont e´te´ effectue´es par Crannell et al. [1976] alors qu’il s’inte´ressait
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Fig. 6.3: Distribution en e´nergie de l’e´mission 3γ
a` la raie a` 511 keV e´mise lors des e´ruptions solaires. Un peu plus toˆt, plusieurs chercheurs
avaient de´ja` fait remarquer l’importance du Ps dans des conditions Astrophysiques [Steig-
man, 1968]. Les premiers calculs concernant l’annihilation des positrons dans le MIS ont
e´te´ effectue´s par Bussard et al. [1979]. En obtenant la forme the´orique des spectres pour
diffe´rents milieux d’annihilation et en comparant leurs re´sultats aux premie`res observa-
tions de Leventhal et al. [1978], les auteurs ont de´duit qu’une grande partie des positrons
devrait s’annihiler dans un milieu ayant une tempe´rature <105K avec une fraction d’ioni-
sation >0.05. Guessoum et al. [1991] offre une mise a` jour de ce premier travail en utili-
sant notamment des donne´es observationnelles plus re´centes et un traitement plus pre´cis
du roˆle joue´ par les poussie`res. Celles-ci sont importantes notamment dans les phases
chaudes/tie`des/ionise´es du MIS. Des formes de raies d’annihilation non gaussiennes ont
alors pour la premie`re fois e´te´ introduites. Guessoum et al. [1997] ; Dermer et Murphy
[2001] ont par la suite ame´liore´ les mode`les en introduisant, par exemple, les mole´cules
d’hydroge`ne (H2) et/ou les atomes d’he´lium (He) et en utilisant de nouveaux taux de re´-
action. Une dernie`re mise a` jour de ces travaux, prenant en compte les nouvelles sections
efficaces d’inte´raction de e+ avec l’H, H2 et He est disponible dans Guessoum et al. [2005].
Une mode´lisation plus pre´cise de l’annihilation dans les grains est e´galement introduite.
Les auteurs reportent la forme spectrale de la raie d’annihilation en fonction de la phase
du MIS (cf. Figure 6.4). Au total, cinq milieux sont e´tudie´s : le milieu mole´culaire (T≈10
K), le milieu froid (T≈80 K), le milieu tie`de (T≈8000 K), le milieu tie`de et ionise´ (T≈8000
K) et le milieu chaud (T≈106 K). Ces raies sont obtenues en additionnant, par simulation
Monte-Carlo, les diffe´rentes composantes (suppose´es gaussiennes) du milieu conside´re´ ; en
conse´quence, le re´sultat obtenu est non gaussien. On note tout d’abord les diffe´rences
indiscutables entre les formes spectrales associe´es a` chaque phase. La raie la plus large
est obtenue pour un milieu chaud (FWHM=11 keV), tandis que la plus fine (FHWM) est
issue du la phase tie`de et ionise´e. Nous remarquons e´galement l’importance particulie`re
que jouent les grains dans la phase “chaude”. Dans les phases ”tie`des et ionise´es” et “chau-
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Fig. 6.4: La raie d’annihilation en fonction des caracte´ristiques du MIS, d’apre`s Guessoum
et al. [2005]. xgr repre´sente la fraction de grain (cf. texte pour les carate´ristiques de chaque
phase du MIS).
des” le continuum positronium n’apparaˆıt pas car son niveau est tre`s faible.
En ajustant au spectre d’annihilation la contribution de chacune des phases, il est possible
de contraindre les caracte´ristiques du MIS. Cette approche a e´te´ employe´e par Guessoum
et al. [2004] sur le spectre obtenu par Lonjou et al. [2004a] lors du traitement de la premie`re
anne´e de Galactic Center Deep Exposure (GCDE1+2). Cette premie`re analyse attribuait
un roˆle important a` l’annihilation sur les grains. Cependant, la nouvelle de´termination
de la forme spectrale des raies d’annihilation donne´e par Guessoum et al. [2005] change
sensiblement ce re´sultat. En particulier, la forme de la raie issue de l’annihilation sur les
grains y est diffe´rente. Une mise a` jour du travail de Guessoum et al. [2004], applique´e
au dernier spectre mesure´ par SPI, est en cours et va eˆtre publie´e tre`s prochainement
[Jean et al., accepte´ pour publication]. Il apparaˆıt que la majorite´ des positrons s’anni-
hilent dans un milieu tie`de (neutre et ionise´) ; des conclusions voisines sont obtenues par
Churazov et al. [2005]. La Figure 6.5 re´sume les diffe´rentes e´tapes de la vie des positrons
de´veloppe´es dans ce sous-chapitre.
6.2 L’apport des donne´es SPI : hypothe`ses de travail
La diversite´ et la complexite´ du processus d’annihilation des positrons associe´es aux
contraintes observationnelles en notre possession, nous obligent a` faire quelques hypothe`ses
simples avant d’initier notre discussion. Nous allons choisir des hypothe`ses vraisemblables,
au regard de nos re´sultats expe´rimentaux et des connaissances the´oriques, de manie`re a`
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Fig. 6.5: Vue sche´matique de l’annihilation des positrons dans le MIS, d’apre`s Guessoum
et al. [1991]
contraindre la contribution des diffe´rents proge´niteurs de positrons au taux de produc-
tion observe´ : ∼1043 e+ s−1. Si l’e´tude de la contribution d’un proge´niteur de positron
est effectue´e, par force, hors du cadre fixe´ par nos hypothe`ses (le plus souvent en terme
de propagation des positrons), nous le signalerons lors de la discussion. Deux observables
sont fournis par l’analyse des donne´es SPI : une carte du ciel a` 511 keV (cf. §5.2) et un
spectre de la raie d’annihilation (cf. §5.3). L’information la plus contraignante sur l’origine
des positrons galactiques est, sans aucun doute, la distribution spatiale de l’e´mission a`
511 keV. Cette dernie`re est fortement concentre´e dans le bulbe de la Galaxie. Pour pou-
voir utiliser ce re´sultat, il faut s’assurer que la propagation des positrons est cohe´rente en
regard de la taille du bulbe galactique.
Le transport des positrons est un proble`me re´current dans l’interpre´tation de la mor-
phologie de la raie a` 511 keV. Un positron issu d’une de´croissance β− a une e´nergie typique
de 1 MeV. Parizot et al. [2005] reportent alors qu’il peut parcourir une distance de ∼550pc
dans le bulbe galactique (B=10νG, n0=10
−2 cm−3). Cette distance est le´ge`rement infe´-
rieure a` l’e´tendue de l’e´mission observe´e par SPI
(
8˚ (FWHM)≃1000 pc (FWHM)
)
. Jean
et al. [accepte´ pour publication] estiment que les positrons de 1 MeV produit dans le
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bulbe galactique doivent majoritairement s’annihiler dans les phases tie`des du bulbe. La
distance parcourue par un positron de cette e´nergie de´pend de la phase dans laquelle il
est produit ; une distance typique est d’environ ∼100 pc. On voit au travers de ces deux
exemples que le libre parcours moyen des positrons de basse e´nergie est difficile a` calculer
pre´cisement. Il de´pend de facteurs mal connus : l’e´nergie du positron, le(s) re´gime(s) de
diffusion, les caracte´ristiques du MIS (B, n0)...Sachant que la dure´e de vie d’un positron
de 1 MeV e´tant de l’ordre de 105 ans, nous remarquons qu’il n’est pas affecte´ par la dy-
namique galactique.
L’e´nergie des positrons cosmiques est, elle, beaucoup plus importante. Pour une e´nergie
de 100 MeV, le libre parcours moyen d’un positron est d’environ 5500 Mpc dans un MIS
ayant une densite´ e´lectronique de ne=1 cm
−3 [Paul, 2004]. Dans ces conditions, nous ne
pourrons pas identifier des sources de positrons si e´nerge´tiques en utilisant la carte du
ciel a` 511 keV. La distance se´parant la production du positron et son annihilation est
supe´rieure de plusieurs ordres de grandeur a` la taille de notre Galaxie.
Nous concluons que, pour des positrons ayant une e´nergie typique de 1 MeV, la propaga-
tion ne semble pas jouer un roˆle primordial au regard de la morphologie observe´e (et des
incertitudes associe´es !). Nous conside´rons alors par la suite le de´placement des positrons
ne´gligeable a` cette e´nergie. En outre, le fait que l’e´mission observe´e soit semblable au
bulbe stellaire cre´dite le fait que la propagation des positrons ne joue pas un roˆle crucial
a` cet endroit. Nous e´mettons ensuite les re´serves de rigueur quant a` la distance parcourue
par un positron pour une e´nergie supe´rieure (∼100 MeV ou plus).
Une autre fac¸on de traduire l’information contenue dans la carte du ciel a` 511 keV est la
de´termination du rapport bulbe/disque (bulge to disk ratio, B/D). Cette grandeur peut
s’exprimer de deux fac¸ons diffe´rentes : en flux ou en luminosite´. L’analyse des donne´es
SPI nous donne un B/D en flux de 1 a` 3 et un B/D en luminosite´ de 3 a` 9. Cette dernie`re
quantite´ semble la plus pertinente car elle seule tient compte de la ge´ome´trie tridimen-
sionnelle de notre Galaxie. Nous taˆcherons donc de l’utiliser en priorite´. Un B/D compris
entre 3 et 9 ame`ne d’autres conclusions. Il signifie que la population de sources que nous
recherchons est fortement concentre´e dans le bulbe. D’un point de vue ge´ne´ral, seules la
population des e´toiles vieilles se rapprochent d’une telle caracte´ristique ; les e´toiles jeunes
sont, elles, concentre´es dans le disque galactique. Notons pour terminer que ce B/D est
tre`s diffe´rent du B/D en masse qui est compris entre 0.3 et 1.0 dans notre Galaxie [Robin
et al., 2003]. Il n’y a donc pas une relation simple entre “masse stellaire” et production de
positrons. Kno¨dlseder et al. [2005] reporte e´galement un flux limite de ∼10−4 ph cm−2 s−1
pour les sources ponctuelles dans le voisinage du centre galactique. La Figure 6.6 montre
l’implication de ce re´sultat sur la luminosite´ limite des sources ponctuelles en fonction de
leurs distances dans la direction du centre galactique (en ne´gligeant la propagation des
e+). Si une hypothe´tique source e´tait place´e a` 2 kpc, alors sa luminosite´ devrait eˆtre infe´-
rieure a` ∼5 1040ph s−1. La syme´trie de l’e´mission par rapport au centre galactique porte a`
croire que l’e´mission provient effectivement du centre galactique. Nous conserverons donc
la valeur canonique de 1.4 1042 e+ s−1 pour la limite supe´rieure en provenance des sources
ponctuelles, correspondant a` une source place´e au centre galactique.
En re´sume´, nos “hypothe`ses de travail” sont donc :
– la distribution spatiale des sources de positrons ayant une e´nergie de ∼1 MeV est
identique a` la distribution spatiale de la raie d’annihilation
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Fig. 6.6: Limite supe´rieure sur la luminosite´ des sources ponctuelles dans la direction du
centre galactique (trait continu en ph s−1, pointille´s en e+ s−1 )
– l’e´mission est stationnaire (e´quilibre entre la production de positrons et leur anni-
hilation)
– la distribution spatiale est divise´e en 2 composantes : le bulbe (FWHM∼8˚ ) et le
disque
– taux de production de positron dans le bulbe ∼(1.5±0.1)×1043 e+ s−1
– taux de production de positron dans le disque ∼(0.3±0.2)×1043 e+ s−1
– le B/D est compris entre 3 et 9
– la limite supe´rieure en provenance des sources ponctuelles est 1.4 1042 e+ s−1 (valeur
donne´e au centre galactique)
6.3 Les sources potentielles de positrons
L’Univers, dans sa grande diversite´, permet a` de nombreux processus physiques abou-
tissant a` la cre´ation d’un positron d’exister. Le Tableau 6.2 pre´sente les principaux pro-
ge´niteurs potentiels de positrons identifie´s a` ce jour. La contribution respective de ces
derniers est confronte´e ici aux re´sultats obtenus par SPI dans le cadre de nos hypothe`ses
de travail. La majorite´ des candidats“sources de positrons” e´tant concentre´s dans la disque
galactique, notre hypothe`se sur le B/D sera des plus contraignantes.
6.3.1 Les Supernovae
Les supernovae (SNe) participent a` la nucle´osynthe`se d’e´le´ments lourds dans l’Univers.
Elles produisent e´galement des e´le´ments radioactifs cre´ant des positrons par de´croissance
β+. Les sursauts-γ, qui sont intimement lie´s aux SNe, sont aborde´s dans le §6.3.1.3. Le
Tableau 6.3 contient les principaux radioisotopes cre´e´s par les SNe pouvant produire des
positrons. La fraction d’e´chappement des positrons, note´ ηi avec i le canal tel que de´fini
dans le Tableau 6.3, repre´sente le pourcentage des positrons qui peuvent s’e´chapper de
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Processus Energie Facteur de Origine
moyenne Lorentz
1 N*→N+e+ ∼1 MeV ∼3 Novae, Supernovae, Wolf-Rayet
branche asymptotique rouge
2 p+p→pi+ →e+ 10→100 MeV 20→200 CR(pi+), sursaut stellaire
disque d’accretion, jets
3 N+N’→N*→N+e+ ∼1 MeV ∼3 CR(ions), sursaut stellaire
disque d’accre´tion
4 e+B→ γ+B→e+e− ∼5 1011 eV ∼106 Pulsar, e´toile a` neutron
5 γγ →e+e− ∼1→10 MeV ∼3→20 trou noir, microquasar, AGN,
sursaut γ
6 X+X→e++e− 1→100 MeV 3→200 matie`re noire le´ge`re
7 p+γ →p+pi+ → ∼109 →1013 eV ∼103 →107 disques d’accre´tion,
µ+ →e++µ jets (sursaut γ, AGN)
Tab. 6.2: Les principaux canaux de production de positrons dans l’Univers.
Processus demi-vie rapport de
branchement
1 57Ni(β+,γ)57Co puis 57Co(β+,γ)56Fe 36 h & 271 j 40% & 100%
2 56Ni(γ)56Co puis 56Co(β+,γ)56Fe 6.1 j & 78.8 j 100% & 18%
3 44Ti(γ)44Sc puis 44Sc(β+,γ)44Ca 62 & 3.93 ans 100% & 95 %
4 26Al(β+,γ)26Mg 7.2×105 ans 82%
Tab. 6.3: Les canaux de production de positrons dans les supernovae du type I et II.
l’e´jecta de la SN et donc se propager dans le MIS, puis s’annihiler. η est fonction du
radioisotope conside´re´ et du type de SN car l’opacite´ de l’e´jecta pour les positrons de´pend
du temps qui s’est e´coule´ depuis l’explosion de la SN, et du type de SN. Par exemple,
les β+ produits par la de´croissance du 57Ni ne peuvent pas s’e´chapper dans le MIS car la
demi-vie de cette re´action nucle´aire est tre`s faible et l’enveloppe de la SN est tre`s opaque
dans les premiers temps suivant l’explosion. La fraction d’e´chappement pour le canal 1 est
donc : η1=0. Le taux de positron injecte´ dans le MIS de´pend pour les trois autres canaux
des fractions d’e´chappement η2, η3 et η4 ; ces parame`tres de´pendent fortement du type de
SN et restent malheureusement a` ce jour mal connus.
6.3.1.1 Les supernovae du type Ia
Les supernovae du type Ia sont produites par une explosion thermonucle´aire d’une
naine blanche de ∼ 1 M⊙ provoque´e par l’accre´tion de matie`re en provenance d’une
e´toile compagnon [Hoyle et Fowler, 1960]. L’e´nergie de´gage´e est suffisante pour pulve´riser
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l’e´toile. La matie`re est e´jecte´e a` ∼ 10000 km s−1, ∼ 0.1-1 M⊙ de 56Ni est synthe´tise´e.
D’ailleurs, Burger et al. [1970] ; Colgate [1970] avaient de´ja` identifie´ les SNs comme des
sources de positrons.
Chan et Lingenfelter [1993] ont montre´ que le taux de production de positrons issu de la
de´croissance du 56Fe produit dans les SN Ia est : N56SNIa+ ∼ 1.4× 10
43η−2M56NIa/c e
+ s−1
avec M56 le nombre de
56Fe produit par SN en M⊙ et NIa/c le nombre moyen de SN Ia par
sie`cle dans notre Galaxie. Woosley et Weaver [1992] ont calcule´ 0.6< M56 <0.9. La contri-
bution de ce type de proge´niteur de´pend donc crucialement de η2 ; Chan et Lingenfelter
[1993] sugge`rent ∼5%. Cette valeur de´pend essentiellement de la force et la ge´ome´trie
du champ magne´tique. Tammann et al. [1994] ; Cappellaro et al. [1997] ; Mannucci et al.
[2005] pre´voient des taux de SN Ia compris entre 0.3 et 1.1 sie`cle−1. On de´duit donc une
luminosite´ en positrons en provenance des SN Ia comprise entre 1.26 et 4.62 1041 e+ s−1.
Ces valeurs repre´sentent une contribution minoritaire a` la luminosite´ observe´e par SPI.
En revanche, l’e´tude des courbes de lumie`re de SN Ia mene´e par Milne et al. [1999] a
montre´ que ∼8×1052 positrons peuvent s’e´chapper lors de ce type d’e´ve´nements avec une
fraction d’e´chappement η2 ∼0.03. Dans ces conditions, un taux de SN Ia de 0.6 par sie`cle
suffirait a` expliquer la luminosite´ observe´e par SPI. Pourtant, Sollerman et al. [2004] re-
portent que la courbe de lumie`re de la supernova 2000cx est compatible avec une fraction
d’e´chappement des positrons nulle. Les auteurs sugge`rent que l’absence de correction bo-
lome´trique dans l’analyse de Milne et al. [1999] soit a` l’origine de cette incohe´rence. Il est
e´galement possible que SN 2000cx appartienne a` une sous-classe atypique des SN de type
Ia. On voit ici a` quel point la mode´lisation de l’explosion d’une SN est complexe, diverse
et finalement mal maˆıtrise´e.
La contribution de la de´croissance du 44Ti est ,elle, vraiment minoritaire. Seuls ∼2×10−5
M⊙ sont produits, conduisant a` ∼5×1050 positrons en supposant une fraction d’e´chappe-
ment de 100% (soit seulement 1% de la contribution estime´e du 56Co).
Le flux attendu a` 511 keV en provenance des restes de SN Ia en supposant fp=0.93 et un
quantite´ de positrons produits de ∼8×1052 est donne´ par :









ph cm−2 s−1 (6.5)
avec D la distance du reste de supernova en kpc et τ la dure´e de vie moyenne d’un positron
[Kno¨dlseder et al., 2005]. τ de´pend fortement du milieu conside´re´ (cf. §6.1) ; Guessoum
et al. [1991] reporte des valeurs comprises entre 103 et 107 ans. En prenant τ=105 ans,
on de´duit un flux de 1.3 10−4 ph cm−2 s−1 en provenance de la Lupus Loop situe´e a`
D ≃ 1 kpc. Cette valeur est tre`s proche de la limite supe´rieure donne´e dans Kno¨dlseder
et al. [2005]. Les observations futures de cet objet par INTEGRAL devraient permettre
de mieux contraindre l’e´mission en provenance des SN Ia. Dans ce cadre, les donne´es IBIS
seront peut-eˆtre plus contraignantes, compte-tenu de la faible e´tendue spatiale de la source.
6.3.1.2 Les e´toiles massives (SN Ib, Ic et II)
Les autres grandes classes de SN sont associe´es aux e´toiles massives. Lorsque la vie
d’une e´toile de forte masse (≥8 M⊙) se termine par l’effondrement de son noyau en e´toile
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a` neutron et l’e´jection de son enveloppe, on parle de SN du type II. Si l’e´toile a perdu son
enveloppe d’H au cours de son e´volution (accre´tion par un compagnon, vent stellaire), elle
est classe´e SN Ib. Si l’He a e´galement disparu, on parle de Sn Ic (cf. §6.3.1.3). L’estimation
de la contribution des e´toiles massives s’ave`re eˆtre tre`s complexe car chaque e´ve´nement
semblent libe´rer des quantite´s diffe´rentes de 44Ti et d’26Al [Milne et al., 2002a]. Le facteur
majeur conduisant a` la singularite´ de chaque e´ve´nement est le de´couplage entre l’e´volution
du coeur et de l’enveloppe de l’e´toile. Il est cependant possible d’utiliser des contraintes
observationnelles dans le cas de l’26Al. Le lien entre cet isotope et les e´toiles massives est
clairement identifie´ [Kno¨dlseder et al., 1999a]. Ayant une demi-vie tre`s longue, les posi-
trons ainsi produits s’e´chappent dans le MIS. La distribution spatiale de la raie a` 1809
keV est donc un traceur de la production de positrons par le canal 4 (cf. Tableau 6.3)et le
flux associe´ de F1809=9×10
−4 ph cm−2 s−1 e´quivaut a` un flux a` 511 keV de F511=5×10
−4
ph cm−2 s−1 (en supposant fp=0.93). Cette valeur est du meˆme ordre de grandeur que le
flux dans le disque obtenu par [Kno¨dlseder et al., 2005]. Apre`s estimation des incertitudes
lie´es a` la ge´ome´trie du disque, on conclut que 60 a` 100 % de l’e´mission du disque est
attribue´e aux de´croissances β+ issues de l’26Al.
Le taux de production de positrons issus de la de´croissance du 56Co (canal 2 du Tableau





+ s−1 [Chan et
Lingenfelter, 1993]. La fraction d’e´chappement η2 est tre`s mal connue, mais compte tenu
de l’e´paisseur de l’enveloppe, elle doit eˆtre tre`s faible, probablement <<1% [Dermer et
Murphy, 2001]. En conse´quence, ce canal doit contribuer minoritairement a` la production
des positrons galactiques.
Chan et Lingenfelter [1993] ont e´galement estime´ que la contribution du canal 44Ti→44Sc→44Ca
pourrait atteindre ∼1043 e+ s−1 en provenance des SNe type Ia, Ib et II. Ce chiffre de´pend
des grandes incertitudes sur la masse de 44Ti lors des explosions de SNe type Ib et II.
6.3.1.3 Les sursauts γ
Les sursauts γ sont les e´ve´nements les plus violents qui se produisent dans l’Univers.
Meˆme si la nature du moteur des sursauts γ n’est a` ce jour pas connue avec pre´cision,
l’e´nergie typique qu’il de´gage semble eˆtre E≃1051→54 ergs. La densite´ tre`s importante de
rayonnement permet alors la cre´ation de positrons par inte´raction γγ ou pγ (cf. Tableau
6.2, ligne 5 et 7). Furlanetto et Loeb [2002] proposent donc qu’une raie d’annihilation soit
observable en direction des restes de sursauts γ. Les flux attendus sont bien e´videmment
fonction de la distance du sursaut mais e´galement de la densite´ du MIS environnant le
sursaut. Il est donc possible qu’un reste de sursaut soit de´tectable dans notre Galaxie
par INTEGRAL. Dans ce cadre, Parizot et al. [2005] pre´sise que la distribution spatiale
observe´e pourrait eˆtre une conse´quence des sursauts de formations stellaires au centre
galactique. Lors de ces e´ve´nements, le milieu e´tant plus chaud et moins dense que dans le
disque galactique, il permettrait aux positrons de remplir le bulbe avant de s’annihiler.
Les SN Ic sont e´galement une hypothe`se inte´ressante pour expliquer le flux a` 511 keV
observe´ par SPI [Casse´ et al., 2004]. Ces e´ve´nements sont associe´s a` l’explosion bipolaire
d’une e´toile de type Wolf-Rayet. De grandes quantite´s de 56Ni sont e´jecte´es. La de´crois-
sance du 56Co qui s’ensuit ge´ne`re des positrons ayant une e´nergie typique de ∼1 MeV.
Ils peuvent s’e´chapper dans le MIS car l’e´jecta est rapidement “mince” dans les direc-
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tions polaires. Un exemple de ce type d’e´ve´nements est la SN2003dh ; elle est associe´e a`
GRB030329, 2×1054 positrons devraient s’e´chapper lors de ces explosions (25 fois + que
pour une SN Ia). Un taux de 0.02 SN Ic par sie`cle suffirait a` expliquer le flux observe´
par SPI, la contrainte e´tant que la majorite´ des SN Ic se situent dans le bulbe galactique.
Les SN Ic e´tant associe´es au e´toiles Wolf-Rayet, elles doivent eˆtre distribue´es dans le plan
galactique. La question qui se pose alors est : pourquoi observe-t-on un flux en provenance
du buble galactique ? S’il semble clair que ce type d’e´ve´nements peut produire de grandes
quantite´s de positrons, il demeure un proble`me quant a` leur distribution spatiale.
Comme nous venons de le voir, il existe de larges incertitudes sur la production des
positrons dans les SNe, et ce, quel que soit le canal de production ou le type de SNe.
En revanche, nous venons de montrer que les SNe contribuent de manie`re e´vidente a` la
production de positrons dans notre Galaxie. Une autre incertitude re´side dans la distri-
bution spatiale et la fre´quence de ces objets. Leur B/D reste a` ce jour mal connu. Les
SNe Ib, Ic et II sont issues majoritairement des e´toiles massives. Elles devraient donc
eˆtre concentre´es dans le disque galactique (cf. Figure 6.7) ; or, nous observons un flux
provenant majoritairement du bulbe. De`s lors, il faut trouver d’autres explications pour
la production de positrons dans le bulbe. Milne et al. [2002a] ayant conduit une analyse
similaire propose :
– la nucle´osynthe`se par des e´toiles massives re´cemment forme´es au centre galactique
– la production de positrons par un objet compact central
– la nucle´osynthe`se dans les novae
6.3.2 Les Novae
Les novae sont constitue´es d’un syste`me binaire associant une naine blanche a` une
e´toile jeune et froide dont l’ enveloppe remplit le lobe de Roche. La matie`re est transfe´re´e
vers l’objet compact a` travers un disque d’accre´tion. L’augmentation de pression a` la
surface de la naine blanche qui s’ensuit peut de´clencher des fusions nucle´aires de plus ou
moins grande intensite´. Il existe majoritairement deux sous-classes de novae : O-Ne et
C-O. On parle de nova O-Ne lorsque la naine blanche est compose´e de O-Ne et de nova
C-O lorsqu’elle est compose´e de C-O. Ce phe´nome`ne est accompagne´ d’une augmentation
de luminosite´ importante (×101 → ×107) lui valant le terme de nova (e´tymologiquement
nouvelle e´toile en latin). Lors de ces e´ve´nements, de nouveaux e´le´ments sont cre´e´s ; certains
produisent des positrons par de´croissance β+ (cf. Tableau 6.4). Les deux premiers canaux
(de´croissance du 13N et 18F) ayant des demi-vies courtes, les positrons produits vont
s’annihiler dans l’enveloppe dense de l’e´jecta [Hernanz et al., 1999]. Une e´mission a` 2γ
et 3γ transitoire ainsi que de photons a` 511 keV “comptonise´s” est donc attendue ; elle
n’a actuellement jamais e´te´ observe´e [Hernanz et al., 2002]. En revanche, les positrons
produits par les deux derniers canaux (de´croissance 22Na et 26Al) doivent eˆtre me´lange´s
et e´jecte´s avec l’enveloppe. Deux parame`tres essentiels, et malheureusement mal connus,
entrent alors en jeu : la fraction d’e´chappement pour chaque canal (22Na et 26Al) et la
fre´quence des novas dans notre Galaxie.
La production des diffe´rents isotopes et l’e´chappement des positrons sont complexes a`
mode´liser, les re´sultats obtenus par des sources diffe´rentes restent cependant cohe´rents en
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Fig. 6.7: Distribution spatiale des SNR galactiques, la figure du bas repre´sente seulement
ceux qui ont une luminosite´ de surface a` 1 GHz supe´rieure a` 10−20 W m−2 Hz−1 sr−1
d’apre`s Green [2004].
Processus demi-vie rapport de
branchement
13N(β+)13C 598 s 100%
18F(β+)18O 109.8 min 96.9%
22Na(β+)22Ne 2.6 ans 90.4%
26Al(β+,γ)26Mg 7.2×105 ans 82%
Tab. 6.4: Les canaux de production de positrons dans les novae.
6.3. Les sources potentielles de positrons 125














avec N22novaeO−Ne le taux de positrons issus de la de´croissance du
22Na produit par les
novae O-Ne, N26novaeO−Ne le taux de positrons issus de la de´croissance du
26Al produit par
les novae O-Ne et NO−Ne/an la fre´quence annuelle des novas O-Ne. La distribution spatiale
et la fre´quence de ces e´ve´nements est difficile a` estimer dans notre Galaxie car l’extinction
dans la direction du centre galactique est importante. Aussi, l’e´tude des novae dans des
galaxies voisines semble eˆtre la meilleure solution pour reme´dier au proble`me. Shafter et al.
[2000] ; Shafter et Irby [2001] reportent lors de l’e´tude de M51, M87, M101 et M31 des
fre´quences de novae de 18±7 an−1, 91±34 an−1, 12±4 an−1 et 37+12−8 an
−1 respectivement.
Sachant que 10 a` 30% des novae sont des O-Ne [Livio et Truran, 1994], elles participent




au taux de production de positrons observe´. La
contribution de l’26Al est, quant a` elle, discute´e dans le §6.3.1 en utilisant les contraintes
observationnelles de la raie a` 1809 keV.








En conse´quence, on obtient dans les cas les plus optimistes un taux de production de
positrons dix mille fois plus petit que celui observe´.
Concernant la distribution spatiale, Shafter et Irby [2001] reportent un B/D compris
entre 1.2 et 6.1 pour la galaxie M31, un intervalle cohe´rent avec les observations.
Nous venons de de´montrer qu’il est invraisemblable que les novae apportent une grande
contribution au taux de production de positrons observe´. De larges incertitudes demeurent
cependant sur le plan de la mode´lisation et peuvent amener a` reconside´rer cette conclu-
sion. Des contraintes observationnelles futures pourront contribuer au de´veloppement des
mode`les ; citons par exemple : un all sky survey entre 20 et 511 keV pour l’e´tude de l’e´mis-
sion prompt ou a` 478 et 1275 keV pour l’estimation de la masse de 22Na e´jecte´e [Hernanz
et Jose´, 2004 ; Jean et al., 2004b].
6.3.3 Les objets compacts
Les pulsars sont depuis longtemps identifie´s comme des sources potentielles de posi-
trons [Sturrock, 1971], leur important champ magne´tique favorise la cre´ation de paires e+
e−. Le taux de production de positrons en provenance de ces objets est ∼1038−40 e+ s−1
[Harding et Ramaty, 1987]. Une incertitude majeure re´side cependant dans le transport
de ces positrons. S’ils s’e´chappent avec leur facteur de Lorentz initial (∼106), ils n’ont
pas le temps de thermaliser durant une pe´riode de l’ordre de grandeur de l’aˆge de notre
Galaxie [Dermer et Murphy, 2001].
Massaro et al. [1991] ; Olive et al. [1993] reportent la de´tection d’une raie a` 0.44 MeV dans
le spectre du pulsar du crabe attribue´e a` une raie d’annihilation de´cale´e vers le rouge (cf.
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Fig. 6.8: Le spectre du pulsar du crabe a` deux pe´riodes diffe´rentes, d’apre`s Massaro et al.
[1991]. On voit clairement sur le spectre de droite une raie situe´e ∼ 440 keV.
Figure 6.8). Un taux d’annihilation de 1040 e+ s−1 est de´duit. Cette raie a e´te´ interpre´-
te´e par Zhu et Ruderman [1997] comme la signature du processus d’annihilation dans la
magne´tosphe`re du pulsar. Le pulsar du Crabe est un des objets les plus observe´s dans le
domaine γ, faisant meˆme office de chandelle standard. La raie a` 511 keV n’a plus e´te´ ob-
serve´e depuis le de´but des anne´es 1990, mais l’e´mission attendue de ce type d’objet e´tant
tre`s variable, il est impossible de tirer des conclusions de´finitives sur ce point. La distri-
bution spatiale des plusars n’est pas concentre´e dans le bulbe galactique(cf. Figure 6.9).
Est-il alors possible que certains me´canismes de propagation transportent des positrons
e´nerge´tiques du disque vers le centre galactique ?
Les binaires X peuvent produire des positrons de deux manie`res diffe´rentes : par
production de paires e+ e− dans un plasma chaud ou par de´croissance β+ d’isotopes
produits dans leur disque d’accre´tion. Il convient cependant de se´parer ces objets en deux
sous-classes diffe´rentes : les binaires X de faible masse
(
LMXB, Low Mass X-ray Binaries
)
et les binaires X de grande masse (HMXB, High Mass X-ray Binaries). Les binaires X
sont forme´es d’un objet compact central (e´toile a` neutrons, trou noir) et d’un compagnon.
Lorsque le compagnon est massif, on parle de HMXB, dans le cas contraire de LMXB. La
distinction entre ces deux types d’objets n’est pas uniquement formelle, leurs distribution
spatiale ainsi que les conditions physiques qu’ils engendrent sont re´ellement diffe´rentes.
Les LMXBs sont une population inte´ressante dans le cadre de notre e´tude car leur dis-
tribution spatiale est fortement concentre´e dans le bulbe galactique (Grimm et al. [2002],
Figure 6.10). De plus, il suffirait que 1% de leur luminosite´ X globale (∼1039 erg s−1) soit
convertie en positrons de 1 MeV pour expliquer l’e´mission du bulbe [Prantzos, 2004a]. Ce
constat est accompagne´ de 2 be´mols : le me´canisme de conversion entre luminosite´ X et
positrons est a` ce jour mal maˆıtrise´ (a` cause des incertitudes sur la ge´ome´trie du syste`me,
sur les e´nergies typiques des particules implique´es...) et les sources qui participent majo-
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Fig. 6.9: La distribution spatiale des Pulsars, d’apre`s Manchester et al. [2005].
Fig. 6.10: La distribution spatiale des binaires X, d’apre`s Grimm et al. [2002]. Sur le
graphique de droite, les fle`ches indiquent la position des points tangeants avec les bras
spiraux de notre Galaxie.
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ritairement a` cette meˆme luminosite´ X sont re´parties dans le plan galactique.
La distribution spatiale des HMXB est, elle, totalement diffe´rente car concentre´e dans le
plan galactique [Grimm et al., 2002]. De plus, leur luminosite´ est plus faible. Ce type de
source ne peut a priori pas contribuer a` la production de positrons dans le bulbe.
La recherche d’une signature a` 511 keV fait partie des objectifs principaux d’observations
avec INTEGRAL de plusieurs LMXB (Sco-X1, Cen X et A0620-00). Ces observations
devraient permettre de mieux estimer la contribution de cette classe d’objet dans la pro-
duction des positrons galactiques.
Les candidats trous noirs [Dermer et Liang, 1988] et les microquasars [Li et Liang,
1996] sont e´galement des sources variables potentielles de positrons. Chaque source peut
injecter ∼1041-1042 e+ s−1 dans le milieu interstellaire. Deux sources ont de´ja` pre´sente´
des e´missions autour de 480 keV (1E1740.7-2942 et Novae Muscae, cf. 1.1.3.1) attribue´es
a` une raie d’annihilation de´cale´e vers le rouge. Cependant, pendant toute la dure´e de la
mission GRO, aucune autre signature de ce type n’a e´te´ de´tecte´e.
Les objets compacts restent incontestablement des candidats “sources de positrons”.
En revanche, les incertitudes concernant le transport des positrons qu’ils produisent et
l’incohe´rence entre l’e´mission a` 511 keV vue par SPI et la distribution spatiale de cette
classe d’objet ne nous permettent pas de conclure plus pre´cise´ment. En s’appuyant sur les
contraintes observationnelles de OSSE, Milne et al. [2002a] reportent qu’un objet compact
place´ au centre galactique participe au maximum a` hauteur de 6% au taux de production
de positrons observe´.
6.3.4 Les Rayons Cosmiques
Les rayons cosmiques (RC) produisent des positrons par les meˆmes interactions qui
sont a` l’origine du π0 (cf. Tableau 6.2, ligne 2 ). Le π0 de´croˆıt tre`s rapidement en 2
photons γ d’e´nergie typique ∼70 MeV ; les cartes du ciel a` cette e´nergie donnent donc
un bon traceur de la production de positrons par ce canal [Dermer et Murphy, 2001]. La
carte du ciel EGRET pour des e´nergies >100 MeV est repre´sente´e par la Figure 6.11.
On voit clairement que l’e´mission est concentre´e dans le disque galactique, elle trace les
re´gions denses associe´es a` la phase mole´culaire. Les sections efficaces de production de π0
et π+ (σpi+ ≃2σpi0) e´tant sensiblement e´quivalentes, la luminosite´ donne´e par COS-B de
∼ 2.5×1042 > 100 MeV ph s−1 peut eˆtre convertie en une limite supe´rieure de production
de positrons. Chaque π0 de´croˆıt en 2 photons ; on obtient donc une limite supe´rieure de
∼ 2.5 × 1042 e+ s−1. Nous rappelons que le libre parcours moyen des positrons a` ces
e´nergies (typiquement 30 MeV) n’est pas connu.
Les flux importants de RC a` basse e´nergie pourraient aussi contribuer a` la production
de positrons a` travers la de´croissance β+ d’isotopes radioactifs. Cependant, les limites
supe´rieures donne´es par COMPTEL pour les de´sexcitations nucle´aires semblent indiquer
que les RC ne contribuent pas ou peu a` la production de positrons dans la voie lacte´e
[Dermer et Murphy, 2001].
En conclusion, le sce´nario de´veloppe´ dans ce paragraphe n’est pas favorise´ par nos
donne´es. Il est seulement possible que les rayons cosmiques contribuent a` l’e´mission du
disque, a` moins que la diffusion des positrons joue un roˆle pre´ponde´rant.
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Fig. 6.11: La carte du ciel EGRET au dessus de 100 MeV
6.3.5 La Matie`re Noire Le´ge`re
La matie`re noire reste une des plus grandes e´nigmes de l’Astrophysique contempo-
raine, re´cemment Boehm et al. [2004] ont sugge´re´ qu’une forme le´ge`re de matie`re noire
(1MeV→100 MeV) puisse eˆtre a` l’origine de positrons produits au centre de notre Ga-
laxie. Ce type de matie`re noire peut s’annihiler (cf. Tableau 6.2, ligne 6) pour produire
des paires e+ e− avec des e´nergies semblables (1MeV→100 MeV).
Actuellement, la distribution spatiale d’une telle matie`re noire dans notre Galaxie est
(tre`s) mal connue ; elle semble cependant jouer un roˆle mineur sur le plan dynamique au
centre galactique car la masse stellaire est a` cet endroit tre`s importante. En conse´quence,
les re´sultats observationnels fournis par SPI sont peu contraignants au regard de ce sce´na-
rio. Des contraintes sur le profil de la distribution de la matie`re noire sont tout de meˆme
obtenues (0.4< γ <0.8 dans l’Equation 3 de Boehm et al. [2004]), ce re´sultat devrait par
ailleurs se pre´ciser en utilisant la carte du ciel a` 511 keV obtenue ici.
Un autre moyen est alors l’observation de l’e´mission a` 511 keV d’autres galaxies.
Hooper et al. [2004] proposent par exemple la galaxie naine Sagittaire. Elle contient une
grande quantite´ de matie`re noire et devrait donc e´mettre 1→7 10−4 ph cm−2 s−1. Les
contraintes observationnelles a` notre disposition donnent des limites supe´rieures a` 3σ de
3.8 10−4 ph cm−2 s−1 [Cordier et al., 2004] et 1.7 10−4 ph cm−2 s−1 [Kno¨dlseder et al.,
2005], excluant tout type de halo de matie`re noire pour cette galaxie.
Les re´sultats en notre possession ne nous permettent pas de confirmer ou d’infirmer
ce sce´nario. D’une part, l’observation d’autres galaxies n’est pas compatible avec nos
donne´es alors que l’e´mission potentielle de positrons par la matie`re noire galactique l’est.
Une fois de plus, l’e´nergie des particules cre´e´es pouvant eˆtre importante, la propagation
de positrons est peut-eˆtre le coeur de cette contradiction.




Environ 1043 e+ s−1 : mais comment est produite cette quantite´ astronomique de
positrons au centre de notre Galaxie ? Pre`s de 30 ans apre`s la de´couverte de la raie a`
511 keV, cette question qui taraude Astronomes et Astrophysiciens, reste sans re´ponse
univoque. L’observatoire INTEGRAL, avec a` son bord le spectrome`tre SPI, a e´te´ lance´
pour essayer de comprendre l’origine des positrons galactiques.
Avant d’utiliser SPI, une phase de calibration-ou plutoˆt de compre´hension-de l’ins-
trument e´tait ne´cessaire. Il a fallu comprendre ce qui le perturbait, le destabilisait, le
limitait ou au contraire ce qui le corrigeait ou le perfectionnait. Ce constat d’e´vidences est
vrai plus que partout ailleurs dans l’Astronomie γ, un domaine ou` un fort bruit variable
pre´domine.
Deux facteurs line´aires, avec le temps et la tempe´rature du plan de de´tection, suffisent
a` mode´liser la de´rive de la fonction de calibration en e´nergie. Ce comportement, d’une
extre`me simplicite´, permet de tirer tout le potentiel de l’instrument dont le but ultime
est justement la discrimination e´nerge´tique. La de´gradation des de´tecteurs sous l’effet
de l’environnement spatial modifie leurs re´ponses impulsionnelles en e´nergie. L’e´tude de
la forme des raies de bruit de fond, en utilisant des formes analytiques adapte´es aux
mauvaises conditions statistiques, permet de quantifier et corriger l’effet de la de´gradation
des de´tecteurs. La proce´dure d’annealing, consistant en un re´chauffement des de´tecteurs,
permet de retrouver des performances optimales apre`s une pe´riode d’irradiation. Une
dure´e de chauffage de ∼120 h a` 105˚ C re´habilite quasi-totalement le plan de de´tection.
Une pe´riode de six mois entre annealing, rythmant la vie de l’instrument, est suffisante
pour maintenir la re´solution en e´nergie a` un niveau re´versible.
A 511 keV, le bruit est capricieux, parfois meˆme impre´visible. Avec un rapport signal
a` bruit de ∼1-2% et des variations syste´matiques du bruit de fond largement supe´rieures,
l’extraction d’un signal rele`ve de l’enteˆtement. La mode´lisation du bruit a` 511 keV est une
e´tape indispensable. Le de´veloppement de trois ge´ne´rations de mode`les de bruit de fond
successifs a donne´ naissance a` un mode`le fiable base´ essentiellement sur la combinaison
d’un traceur d’activite´ et d’une e´volution temporelle long terme re´produite par un build-
up. Pense´e de manie`re e´volutive, la me´thode actuelle subira les transformations ne´cessaires
a` sa pe´re´nisation avec l’ajout de nouvelles donne´es.
SPI nous a alors permis d’e´tablir une carte du ciel a` 511 keV domine´e par l’e´mission
du bulbe/halo galactique. Toutes les me´thodes d’imagerie a` notre disposition convergent
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vers une taille de l’e´mission centrale de ∼8˚ (FWHM). Le disque galactique est e´galement
de´tecte´ sans ambiguite´, on en de´duit un rapport buble/disque 3<B/D<9 en luminosite´.
Le flux galactique total est compris entre 1.09 et 2.43 10−3 ph cm−2 s−1 en incluant les
incertitudes sur la morphologie de l’e´mission. Les qualite´s spectrome´triques de SPI ont
re´ve´le´ le spectre de la raie a` 511 keV avec une pre´cision jamais e´gale´e. L’e´nergie de la
raie est e´tabie a` 511.0+0.03−0.03 keV avec une largeur de 2.07
+0.1
−0.1 keV (FWHM). Les premie`res
interpre´tations de ce spectre donnent de´ja` des informations cruciales sur le milieu ou`
s’ope`re l’annihilation des positrons. Actuellement, la phase tie`de est privile´gie´e ; cette
affirmation ne cessera de s’affiner avec l’accumulation de donne´es supple´mentaires. On
peut meˆme espe´rer avant la fin de la mission INTEGRAL obtenir un spectre pour chaque
composante spatiale : le disque galactique et le bulbe stellaire.
Les implications astrophysiques de ces re´sultats sont complexes. Cependant, malgre´
les incertitudes qui re`gnent sur les diffe´rents me´canismes de production de positrons, il est
clair que plusieurs d’entre eux jouent un roˆle non ne´gligeable dans notre Galaxie. Certains
objets, tels les supernovae, apportent de toute e´vidence une contribution importante. Pour
d’autres, la matie`re noire ou les novae par exemple, l’accumulation d’incertitudes tant sur
le plan observationnel que de la mode´lisation, ne permet pas de tirer des conclusions pre´-
cises. Les interrogations qui planent sur la production des positrons e´tant de taille, les
re´ponses ne peuvent venir que d’une approche globale :
. Sur le plan the´orique, la plupart des sources ave´re´es de positrons sont concentre´es
dans le disque galactique. Sachant que nous observons une majorite´ du flux en pro-
venance du bulbe/halo, il est clair que la propagation et la diffusion des positrons
doivent eˆtre e´tudie´es plus en de´tails. La recherche de me´canismes de propagation
des positrons du disque vers le centre de la galaxie est, dans ce cadre, un enjeu
majeur. Cette e´tape passe par une meilleure compre´hension des caracte´ristiques du
MIS (tempe´rature, densite´, champs magne´tique...), mais aussi de la physique elle-
meˆme. L’ame´lioration des mode`les de production et propagation des positrons est
indispensable. Les incertitudes (×10-100 pour la plupart des mode`les) ne permettent
actuellement pas une identification uniquivoque des proge´niteurs de positrons. Des
progre`s sont en cours a` tous les niveaux, leurs confrontations permanentes avec les
observations stimuleront les avance´es.
. Au niveau observationnel, INTEGRAL est actuellement la mission la plus apte
a` re´pondre a` nos interrogations. D’une manie`re ge´ne´rale, en conse´quence directe de
l’accumulation incessante de donne´es, tous les re´sultats expose´s ici vont eˆtre revus
et ame´liore´s. Guessoum et al. [2005] reporte que les incertitudes re´gnant autour
de l’origine des positrons dans notre Galaxie sont en grande partie attribue´es a`
la me´connaissance de la distribution spatiale de l’e´mission a` 511 keV. SPI a per-
mis d’atteindre un niveau de connaissance jamais e´gale´ de notre “vision du ciel a`
511 keV”, et ce, en seulement une anne´e. Dans un futur proche, l’observation par
INTEGRAL de restes de supernovae, de binaires X pourrait donner de pre´cieuses in-
dications. L’instrument IBIS, l’imageur d’INTEGRAL, n’exprime actuellement pas
tout son potentiel a` 511 keV. L’effort mene´ dans cette the`se pour l’exploitation de
ISGRI (un des deux plans de de´tection d’IBIS avec PICsIT) a` cette longueur d’onde
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doit eˆtre prolonge´. De plus, le traitement des donne´es PICsIT doit eˆtre poursuivi.
Ce plan de de´tection est optimise´ a` 511 keV. Malgre´ un fonctionnement complexe,
il est a` l’heure actuelle, l’instrument le plus prometteur d’INTEGRAL au regard
de l’e´mission des sources ponctuelles a` cette e´nergie. L’e´tude du continuum positro-
nium avec SPI est en cours. Cette analyse ne´cessite un temps plus long car l’e´tude
du bruit de fond s’e´tend sur une bande en e´nergie beaucoup plus importante.
Pour tous les candidats “sources de positrons”, des strate´gies d’observation spe´-
cifiques peuvent renforcer les connaissances a` notre disposition. Dans le cas des
novae, la majorite´ de l’information est contenue dans les premiers temps suivants
l’explosion. Cette dernie`re e´tant impre´visible, une strate´gie type all-sky survey est
pre´fe´rable. Concernant les supernovae, les isotopes cre´e´s ayant des demi-vies plus
longues, des observations cible´es sont attendues. On voit alors que seule la combi-
naison de plusieurs instruments, voire meˆme de plusieurs missions, peut satisfaire
toutes nos attentes. Parmi les sources ponctuelles, les LMXBs doivent retenir notre
attention. Elles constituent la seule population de sources ayant des caracte´ristiques
morphologiques proches de celles de la raie a` 511 keV. Concernant les candidats
“sources de positrons” diffuses, la plus stimulante est sans aucun doute la matie`re
noire le´ge`re. Enfin, la recherche d’une variabilite´ dans le flux a` 511 keV, clame´e puis
de´savoue´e dans les anne´es 1980, constitue e´galement un enjeu notable. L’e´norme
quantite´ de donne´es accumule´es actuellement par INTEGRAL constitue un avan-
tage majeur sur ce point.
. Sur le plan instrumental, la priorite´ est de re´pondre au cahier des charges que
nous venons de dresser. Pour des strate´gies type all-sky survey, la nouvelle ge´ne´ra-
tion de te´lescopes Compton en cours de de´veloppement (MEGA, ACT...) devrait
permettre des avance´es en terme de sensibilite´, tout en conservant un champ de vue
important. Concernant l’observation des sources ponctuelles a` des e´nergies >400
keV, le recours a` d’autres alternatives semble indispensable. La focalisation semble
alors eˆtre le seul concept alliant une re´elle avance´e et faisabilite´. Le projet MAX est
actuellement le plus abouti dans ce sens. Avec une sensibilite´ de ∼5.10−7 ph s−1cm−2
et une re´solution angulaire de ∼1 arcmin, il permet une “double re´volution”. Graˆce
a` cette dernie`re, ces deux caracte´ristiques essentielles qui font actuellement de´faut
aux te´lescopes γ, pourrait eˆtre prodigieusement ame´liore´es. Avec cet instrument,
notre connaissance de l’e´mission des sources ponctuelles a` 511 keV progressera de
presque deux ordres de grandeur. Ce progre`s instrumental conduirait a` des retom-
be´es scientifiques conside´rables.
Un pas de´cisif vient d’eˆtre franchi avec INTEGRAL/SPI dans l’observation de la raie
d’annihilation galactique. Il marque le de´but d’une marche de´termine´e vers la compre´hen-
sion d’un des grands myste`res de l’Univers. Son aboutissement passera par une synergie
entre toutes les branches de l’Astrophysique : instrumentale, observationnelle et the´o-
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Analyse des donne´es IBIS
Un se´jour de 4 mois au sein de l’Istituto di Astrofisica e Fisica Cosmica (Roma) a
e´te´ finance´ par une bourse ATUPS de l’Universite´ Paul Sabatier et une bourse bilate´rale
France-Italie du ministe`re des affaires e´trange`res Italien. Il s’est de´roule´ de septembre a`
de´cembre 2004 sous la direction du Principal Investigator de l’instrument IBIS : Pietro
Ubertini.
Le travail s’est organise´ selon deux axes principaux : une light bucket analysis et une
analyse standard.
Light bucket analysis signifie litte´ralement : analyse en seau de lumie`re. Cette technique
revient en fait simplement a` supprimer l’information spatiale fournie par le plan de de´-
tection et le masque code´ ; on utilise alors IBIS comme un simple collimateur. Ce type
d’analyse simple constitue une approche “bas niveau” de l’instrument, elle a permis d’es-
timer par exemple quelles sont les variations de bruit de fond instrumental a` 511 keV et
de mettre en e´vidence une de´faillance dans la calibration en e´nergie de IBIS/ISGRI. Cette
technique permet, en outre, de rendre IBIS sensible a` l’e´mission diffuse, son masque code´
agissant comme un filtre passe-haut dans le domaine des fre´quences spatiales.
L’analyse standard, quant a` elle, est simplement l’utilisation des logiciels fournis par
l’ISDC. Ils permettent la construction d’images et de spectres. Aucune source ponctuelle
n’a e´te´ de´tecte´e lors de cette analyse, en outre, des limites supe´rieures contraignantes ont
e´te´ obtenues.
Ce travail a fait l’objet de la pre´sentation d’un poster lors de la confe´rence intitule´e
COSPAR Colloquium : SPECTRA and TIMING OF COMPACT X-RAY BINARIES. La
publication associe´e a` ce poster devrait eˆtre publie´e dans les proceedings de la confe´rence.
Une version pre´liminaire est disponible ci-apre`s.
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Annihilation radiation from our galaxy :
status of the IBIS analysis
Lonjou V. a,b De Cesare G. b Ubertini P. b Bazzano A. b
Von Ballmoos P. a
aCentre d’Etude Spatiale des Rayonnements (CESR), 9 avenue du Colonel Roche
31028 Toulouse, France
bIstituto di Astrofisica Spaziale e Fisica cosmica (IASF), INAF, via del Fosso
Cavaliere 100, 00133 Roma, Italy
Abstract
Two parallel and complementary activities are actually performed with the imager
IBIS on board the INTEGRAL satellite to search from the 511 keV line emission
from the Galactic Center (GC) region. In particular, a systematic study of all “core
program” and public data is performed to detect the 511 keV diffuse emission from
the Galactic Center (GC) Region, already detected by the SPI spectrometer, using
a “light bucket analysis”. At the same time the IBIS standard pipeline is used
to derive stringent 511 keV upper limits (of the order of ∼ 2.3 × 10−4 ph cm−2
s−1 for a 1.5 Ms observation) from all the point sources in the GC region. The
first approach permits to optimize the tuning and the calibration of the instrument
while the second uses the IBIS imaging capabilities. The status of the two methods
is reported.
Key words: 511 keV, annihilation, Galactic Center, positron, INTEGRAL, IBIS
1 Introduction
The 511 keV line from the Galactic Center (GC) has been observed since the
early seventies by a large number of balloon and satellite borne experiments.
The first detection was reported in 1972 (Johnson et al., 1972) but at an energy
of 426±26 keV, making the identification of the electron/positron annihilation
line uncertain. In 1977, it was observed with a high energy-resolution Germa-
nium spectrometer establishing the line at 511 keV with a width of only a
few keV (Albernhe et al., 1981; Leventhal et al. , 1978). During the eighties
variability in the measured flux was reported after a series of measurements
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by balloon-borne germanium detectors. The fluctuating results were inter-
preted as the signature of a compact source of annihilation radiation at the
GC (Leventhal , 1991). Yet during the early nineties this interpretation came
into question, since neither eight years of SMM data (Share et al. , 1990)
nor the revised data of the HEAO-3 Ge detectors (Mahoney et al. , 1994)
showed evidence for variability in the 511 keV flux. Later, during the nineties,
CGRO’s Oriented Scintillation Spectrometer Experiment (OSSE) measured
steady fluxes from the galactic bulge and disk component. The separation was
achieved using data from the OSSE, SMM and TGRS experiments (Purcell
et al., 1997; Milne et al., 2001). A possible additional component at positive
latitude was attributed to an annihilation “fountain” in the GC (Dermer &
Skibo , 1997). Yet, the morphology and instensity of this component is poorly
determined (Milne et al., 2001). Recently, SPI also provided its first results
(Jean et al., 2003; Kno¨dlseder et al., 2003; Jean et al., 2004), giving constraints
both on spatial distribution and spectrocopy. The emission appears centered
on GC with an extension of about 8◦ and a total flux of 9.6+2.1−1.410
−4 ph cm−2
s−1. Since the discovery of the galactic annihilation line, the origin of galactic
positron is still unknown, the solution of this enigma is linked to the spatial
distribution of the emission which allows identifying the progenitors (Dermer
& Murphy , 2000). We report here the measurement of the Galatic 511 keV
gamma ray line emission after one year of INTEGRAL observations with the
IBIS/ISGRI telescope (Ubertini et al. , 2003; Lebrun et al. , 2003).
2 Data preparation
2.1 Data filtering system
An important background makes gamma ray telescopes sensitive to space en-
vironement (cosmic ray, solar activity...) as well as its own tuning (anti co-
incidence treshold, energy calibration...). To reduce systemaric errors in the
analysis, we have created a tunable data filtering system. A data base con-
taining ISGRI summed spectra, all the timing and pointing information (live
time, dead time, begining and ending of observations...), some housekeeping
parameters relevant for the calibration study (temperature, CdTe high volt-
age, CRT) and for background study (Veto counting rate of SPI and IBIS, SPI
Germanium saturating event, event of PICsIT with an energy ≥ 10 MeV ) has
been created. It covers the period revolution 43→129 ( exposure time about
10 Ms)with a time resolution of one pointing. One can see a shematic view of
the data filtering system in figure 1. About 7 tunable parameters are avail-
able, this is a powerful tool for cleaning the data and generating data sets for
specific uses like background modeling, calibration or finally scientific studies.
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Fig. 1. Shematic view of the data filtering sytem
For each pointing the 511 keV line has been fitted. The derived 511 keV line
energy is used for the study of the energy calibration (c.f. section 2.2) while
the counting rate is employed for background study (c.f. section 3).
2.2 IBIS/ISGRI energy calibration
A study of the 511 keV background line has revealed that the energy calibra-
tion at 511 keV is perfectible in the OSA 4.0 release. A detailled study of the
511 keV line position has revealed that at least 3 effects could be responsible
for the energy calibration drift:
• Temperature effect: the band gap of the CdTe is a function of its tempera-
ture
• Rise Time correction effect: it’s an imperfection of the Rise time correction
in OSA 4.0
• Switch ON effect: it’s due to switch ON of the CdTe detectors atfer the
radiation belt passage, this effect is well reproduced by an exponential build-
up with an half life ∼0.65 day.
Each effect is modelled by 2nd order polynomial or exponantial build-up, thus
combining the 3 effects we obtain the funtion C(T,time,CRT) (cf. equation 1)
which is a function of the temperature of the detection plane T, the time and
the corrected rise time CRT in the CdTe detectors. The 12 free parameters
(P0 → P11) of C(T,time,CRT) have been fitted on the data themselves to
determine the correction that should be applied to the data.
C(CRT, time, T )=P0 + P1 ∗ T + P2 ∗ CRT + P3 ∗ CRT 2
+P4 ∗ T ∗ CRT + P5 ∗ time + P6 ∗ time2
+P7 ∗ time ∗ CRT + (P8 + P9 ∗ CRT + P10 ∗ CRT 2)
∗ (1− exp(−t/P11)) (1)
- C(CRT, time, T ): keV
3
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Fig. 2. Position of the 511 keV line as
a function of the pointing. The black
curve represents the data before cor-
rection while the blue one represents
the data after correction.
Fig. 3. 511 keV background count-
ing rate as a function of pointing vs
model.
- T : the temperature in ◦K
- CRT : the corrected rise time, it’s linked to the interaction deepness in CdTe detector.
- time: ISDC days
- t: the time since the swicth ON of the CdTe detectors in ISDC days
- P11: half life of the exponential build-up=0.6 day. Possible improvement can be achieved by including
a dependance of the half-life of the 1 orbit effect with CRT.
- P0, P1, P2, P3, P4, P5, P6, P7, P8, P9, P10, P11: are free parameters
This correction allows a substancial improvement (Figure 2) of the energy
calibration at 511 keV for a all the CRT, however there’s still some system-
atic effects for a CRT≥100. Consequently, only the 10≤CRT≤100 are used in
the scientific analysis. Fortunately, this CRT interval allows to get the best
sensitivity of ISGRI at 511 keV.
3 IBIS/ISGRI “light bucket” analysis
We are implementing a so called “light bucket analysis” to detect the 511
keV line from GC with ISGRI. Using a single summed spectrum over the
entire detection plane, we derived a normalized counting rate (counts s−1) in
the 511 keV line. The background study is made on all the pointings which
have a distance in relation to GC≥50◦. It allows to suppress the celestial
emission of the annihilation line as observed by SPI. Systematics variations in
the background are modelled using a multi-components model (eq 2). Several
activity tracers have been tested : veto counting rate of SPI and IBIS, the SPI
detectors saturating events counting rate, ISGRI couting rate...




- 511model in counts/s overall the IBIS/ISGRI detection plane
- A1 linear factor with activity tracer 1 : Tracor1
- A2 linear factor with activity tracer 2 : Tracor2
- A3 contribution of the 22Na calibration source (β+ emitter)
4
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Actually our best model leads to a reduced χ2 of 692
681
which should be compared
to the value for a constant model of 751
683
. The best model is obtained using
the counting rate of the SPI Germanium saturating events and the ISGRI
counting rate in the of the 200-400 keV band as activity tracers. This work is
actually in progress and there remains room for improvement, there are still
systematic background variations which are not well described by our model.
Using more constraints while we filter the data and complexifying our model
should improve this result. The detection of the 511 keV extended emission
from GC with ISGRI should be possible (>4 σ) if we manage to understand
and modelise properly the background.
4 IBIS/ISGRI standard analysis
We used the standard analysis pipeline provided by the Integral Data Center
and the first year of the Galactic Center Deep Exposure observations of the
INTEGRAL core program to make this analysis. A maximum exposure time
of 1.5 Ms in the Galactic Center is obtained. The data accumulated here are
independant from the ones used in §3 as the implementation of the results
obtained in §2 in the standard pipeline is an on-going process. To reduce the
systematic noise present in the mosaic, we derived an image of the celestial
annihilation line by subtracting the mean value of the maps obtained in the
energy bands 435-485 keV and 535-585 keV (adjacent to the 511 keV window)
to the map obtained in the range 485-535 keV. Despite a large exposure time,
there is no evidence for points sources at 511 keV. Therefore, we derived upper
limits for 2 categories of point sources: on the one hand for the 6 sources that
have been detected by IBIS/ISBRI in the 120-250 keV energy range (see figure
4) and on the other hand for possible source candidates of different types in the
GC region (see figure 5). These results are summarized in table 4. Upper limits
of between 2.4× 10−4 ph cm−2 s−1 and 3.5× 10−4 ph cm−2 s−1 are obtained
for different types of object including neutron stars, black hole candidates,
supernovae remnant, low and high mass X ray binaries and globular cluster.
5 Conclusion
The status of the IBIS/ISGRI search for the 511 keV line from GC is reported.
Significant improvements in the ISGRI energy calibration and in the data
preparation have been made and lead to a decrease of the systematic error
in the analysis. The “light bucket analysis” is in progress and could lead to
a detection of the extended emission in the future, we are actually studying
the temporal variation of the background at 511 keV. Using the first year
5
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Fig. 4. IBIS/ISGRI mosaic image
in the energy band 120-250 keV. 6
sources are detected and identified,
for each an upper limit flux at 511
keV is reported in the upper part of
table 4
Fig. 5. IBIS/ISGRI mosaic image in
energy band 485-535 keV plotted with
a superimposed sample of possible
positron sources, for each an upper
limit flux at 511keV is reported in the
bottom part of table 4
Source galactic galactic 2 σ Source type
longitude latitude upper limits
l in ◦ b in ◦ 10−4 ph cm−2 s−1
Ginga 1826-24 9.27 -6.08 2.58 NS LMXB
4U 1812-12 18.05 2.38 2.40 NS LMXB
Granat 1758-528 4.50 -1.36 2.36 BHC LMXB
1E1740.7-2942 359.15 -0.12 2.35 BHC LMXB
IGRJ17464-3213 357.12 -1.60 2.38 BHC LMXB
4U 1700-377 347.75 2.17 2.36 NS or HMXB
Cen X-4 332.24 23.89 10.72 LMXB
GX 349+2 349.10 2.75 2.38 LMXB
Sco X-1 359.09 23.78 8.41 LMXB
Kepler 4.52 6.82 2.58 Supernovae remnant
Lupus loop 329.80 16.0 6.08 Supernovae remnant
NGC 6397 338.16 -11.96 3.51 Globular cluster
M 4 350.97 15.97 3.40 Globular cluster
Table 1
On top of the table, one can see the 511 keV flux upper limits for the 6 sources that
have been detected by IBIS/ISGRI in the range 150-250 keV (c.f. figure 4). On the
bottom part of the table, the 511 keV upper limits for a sample of possible positron
sources (c.f. figure 5).
of GCDE data (1.5 Ms exposure in GC), a 511 keV upper limit flux in GC
(1E1740.7-2942) of ∼ 2.35× 10−4 ph cm−2 s−1 is deduced taking into account
the systematic noise in the mosaic.
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Spectre somme´ de SPI entre la
re´volution 20 et 131
Le spectre pre´sente´ ici est un spectre somme´ des e´ve´nements simples sur le plan de
de´tection de SPI entre la re´volution 20 et 131. Un filtrage basique rejetant les SCWs
corrompues (de´but et fin de re´volution, haute activite´ solaire...) a e´te´ applique´ au pre´a-
lable. Le temps d’exposition total obtenu est de 15242500 secondes, soit environ 175 jours
(livetime). Les principales raies de BDF ont e´te´ identifie´es en utilisant Weidenspoint-
ner et al. [2003]. Ce spectre re´unissant des conditions statistiques excellentes a notament
e´te´ utilise´ lors de l’e´tude du BDF instrumental de SPI. Il permet une estimation de la
contribution des raies parasites et la de´finition de bandes en e´nergie judicieuses pour la
de´termination des diffe´rents mode`les de BDF (raie a` 511 keV, continuum positronium...).
La multitude de raies observe´e traduit d’une part les qualite´s spectroscopiques de SPI,
mais re´ve`le aussi la complexite´ de la structure du BDF instrumental. Le spectre est divise´e
selon huit bandes en e´nergie. Dans chaque cas deux graphiques sont fournis. Le premier,
utilisant une e´chelle logarythmique pour l’axe des ordonne´es, pre´sente la structure globale
du spectre. Un zoom sur le continuum est effectue´ pour le second graphique. Il permet de
mieux appre´cier la contribution des raies parasites.
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Annexe C
Les mode`les de distributions
spatiales galactiques
Nous re´sumons ici les mode`les de distributions spatiales galactiques utilise´s lors de
la de´termination de la morphologie de l’e´mission a` 511 keV galactique par model fitting.
Dans le cas d’un mode`le parame´trique, le flux f(l, b) a` 511 keV dans la direction (l,b) est
de´termine´ en inte´grant la distribution de densite´ galactique ρ(x, y, z) le long de la ligne





ρ(x, y, z)ds (C.1)
La luminosite´ galactique en photon totale est ensuite calcule´e en inte´grant ρ(x, y, z) sur
le volume de la galaxie :
L511 =
∫
ρ(x, y, z)s2dsdΩ (C.2)
– Mode`le E3 : il s’agit d’un mode`le de bulbe stellaire ajuste´ au donne´es DENIS
[Picaud et Robin, 2004]. Le bulbe est mode´lise´ tridimensionnellement dans un repe`re
carte´sien galactique de centre GC. Le soleil est place´e a` y=-R⊙=-8.5 kpc.
ρE3 = ρ0 × fmax(RXY )×K0(Rs) (C.3)












si RXY > Rmax
et RXY =
√
x2 + y2 la distance a` GC dans le plan (x,y)
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avec ax, ay et az les longueurs d’e´chelles, C⊥ et C‖ les parame`tres de forme.
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– Mode`le D0 : mode`le parame´trique traceur de la population des e´toiles jeunes
(aˆge<0.15 Gyr) pre´sentes dans le disque galactique[Robin et al., 2003] :












a2 = x2 + y2 + z2/ǫ2 (C.6)
et ǫ=0.014, R0=5 kpc, R1=3 kpc, hauteur d’e´chelle z0=70 pc.
– Mode`le D1 : mode`le parame´trique traceur de la population des e´toiles vieilles (7-10
Gyr) pre´sentes dans le disque galactique [Robin et al., 2003] :

















avec ǫ=0.0791, R0=2.53 kpc, R1=1.32 kpc, hauteur d’e´chelle z0=200 pc.
– Mode`le H’ : mode`le parame´trique pour le halo stellaire [Robin et al., 2003] :
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